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“Para mim, é muito melhor compreender o universo como
ele realmente é do que persistir no engano, por mais satis-
fatório e tranquilizador que possa parecer.”
(Carl Sagan)
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Resumo
O campo magnético desempenha um papel crucial nos mecanismos internos da estrela,
assim como também nas interações com o seu meio. O estudo das manchas estelares nos dá infor-
mações sobre o campo magnético da estrela, e caracteriza o seu ciclo de atividade. Além disso, a
análise de estrelas do tipo solar é muito importante para se entender a origem do campo magnético
solar. O objetivo deste trabalho é caracterizar o campo magnético dessas estrelas. Inicialmente,
nós estudamos duas estrelas do tipo solar: Kepler-17 e Kepler-63. Dois métodos foram usados para
estimar o período da atividade magnética. O primeiro deles caracteriza as manchas (raio e inten-
sidade) ao ajustar pequenas variações nas curvas de luz da estrela causadas pela ocultação de uma
mancha durante um trânsito planetário. Com este método obtemos o número de manchas presentes
na superfície da estrela e o déficit do fluxo da estrela devido a presença das manchas durante o
trânsito. O segundo método nos dá uma estimativa da atividade magnética a partir da análise dos
excessos nos resíduos das curvas de trânsito. Este excesso é obtido ao subtrair um modelo sem
manchas da curva de luz observada, e em seguida integrando todos os resíduos durante o trânsito.
A presença de uma periodicidade de longa duração é obtida ao se aplicar o periodograma Lomb
Scargle nas séries temporais. Com o primeiro método, nós obtivemos Pciclo = 1,12 ± 0,16 ano
(Kepler-17) e Pciclo = 1,27 ± 0,16 ano (Kepler-63), enquanto que com o segundo os valores são de
1,35 ± 0,27 ano e 1,27 ± 0,12 ano, respectivamente. Os resultados de ambos os métodos estão em
acordo e confirmam a eficácia dos mesmos. Por ser mais eficiente, aplicamos o segundo método
para mais 4 estrelas observadas pelo Kepler e estimamos períodos de ciclos de curta duração. Os
períodos obtidos são consistentes com os períodos de curta duração encontrados na literatura para
outras estrelas análogas ao Sol.
Palavras-chave: campo magnético, manchas, atividade, ciclo, Kepler.
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Abstract
The stellar magnetic field plays a crucial role in the star internal mechanisms, as well as in
the interactions with its environment. The study of starspots gives us information about the mag-
netic field of the star, and characterizes the cycle. Moreover, the analysis of solar-type stars is also
useful to shed light onto the origin of the solar magnetic field. The objective of this work is to
characterize the magnetic activity of stars. Initially, we studied two solar-type stars Kepler-17 and
Kepler-63. Two methods were used to estimate the magnetic cycle length. The first one characteri-
zes the spots (radius and intensity) by fitting the small variations in the light curve of a star caused
by the occultation of a spot during a planetary transit. This approach yields the number of spots
present in the stellar surface and the flux deficit subtracted from the star by their presence during
each transit. The second method estimates the activity from the excess in the residuals of the transit
lightcurves. This excess is obtained by subtracting a spotless model transit from the lightcurve, and
then integrating all the residuals during the transit. The presence of long term periodicity is esti-
mated from the analysis of a Lomb-Scargle periodogram of both time series. With the first method,
we obtained Pcycle = 1.12 ± 0.16 year (Kepler-17) and Pcycle = 1.27 ± 0.16 year (Kepler-63), and
for the second approach the values are 1.35 ± 0.27 year and 1.27 ± 0.12 year, respectively. Since
the results of both methods agreed with each other, we used the second method to estimate short
magnetic cycles of four more active stars with transiting planets observed by Kepler. These periods
are consistent with short cycle periods of stars found in the literature.
Key words: magnetic field, starspots, activity, cycle, Kepler.
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Capı´tulo 1
Introdução
Science progresses best when
observations force us to alter our
preconceptions.
Vera Rubin
Os avanços científicos têm ocorrido de forma acelerada nos últimos anos. Rapidamente,
vemos a transição das imagens capturadas pelos primeiros telescópios para as sofisticadas imagens
atuais dos objetos astronômicos. Muitas missões inovadoras surgiram para ampliar nossa visão e
conhecimento sobre o universo, e uma delas foi a missão espacial Kepler. Esta sonda nos mos-
trou que nosso planeta não é único, e que existem milhares de exoplanetas, de diferentes tamanhos
e características peculiares, espalhados pelo universo. No total, 23301 planetas foram confirma-
dos até agora, mas a base de dados é tão grande, que ainda existem muitos a serem analisados e
provavelmente, vários outros serão detectados.
Também foram encontradas várias estrelas similares ao Sol, conhecidas como estrelas do
tipo solar ou análogas solares (de acordo com seu grau de similaridade), algumas mais novas e ou-
tras mais velhas que o nosso astro. Estudar a dinâmica e o magnetismo destas estrelas amplia nossa
visão sobre o comportamento magnético e evolução estelar, conhecimento antes restrito apenas ao
Sol. Além disso, ajuda a colocar o Sol em um contexto mais amplo, verificando se sua dinâmica
é particular ou comum. Como também, nos permite realizar conexões entre comportamentos apre-
sentados pelo Sol e outras estrelas, e até mesmo analisar a interação magnética entre essas estrelas
e os planetas que a orbitam.
1Contabilizados até 11 de dezembro de 2016, Fonte: http://kepler.nasa.gov/
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1.1 O campo magnético solar
O Sol apresenta um campo magnético gerado pelo movimento convectivo do plasma em seu inte-
rior. A intensidade do campo magnético do Sol na fotosfera é em torno de 1 Gauss, o que é duas
vezes mais forte que aquele presente na Terra (aproximadamente 0,5 Gauss). O campo magné-
tico é o responsável por gerar a atividade na superfície do Sol. Esta atividade tem sua intensidade
variando de acordo com um ciclo regular de 11 anos. Os fenômenos associados com a atividade
magnética no Sol são as manchas solares, as explosões e as ejeções de massa coronal. Como tam-
bém, o Sol apresenta uma emissão contínua de partículas carregadas provenientes da coroa solar
que carregam o campo magnético para fora da superfície solar se extendendo no espaço até regiões
muito além de Plutão. Este fluxo contínuo de partículas é conhecido como vento solar, e suas
características variam de acordo com a atividade solar.
No ínicio do ciclo solar, o Sol apresenta uma configuração dipolar. Entretanto, ao longo
deste ciclo a configuração do campo magnético sofre modificações e ao final do ciclo ela é reesta-
belecida no formato dipolar, entretanto com polaridade oposta à anterior. Este processo cíclico de
mudanças na estrutura do campo magnético é explicado pela teoria do dínamo solar proposta por
Parker (1958), a qual acredita-se ser a responsável pela origem do campo magnético no Sol.
1.1.1 A teoria do dínamo solar
A origem do campo magnético no Sol pode ser explicada pela magneto-hidrodinâmica, a qual
propõe que o Sol carregaria o campo magnético da nuvem interestelar na qual ele foi formado.
Contudo, este campo tende a decair com o passar do tempo devido à dissipação da corrente que o
mantém se não houver um mecanismo de regeneração do mesmo. Somado à isso, o campo mag-
nético do Sol é ainda intenso e reverte sua polaridade a cada 11 anos, o que reforça a necessidade
de mecanismo de regeneração. A solução para este problema veio com a teoria do dínamo solar,
inicialmente proposta por Larmor (1919). O dínamo em questão seria um mecanismo que funciona
como um gerador elétrico, e resulta da conversão de energia mecânica convectiva e rotacional em
energia magnética e elétrica (Parker, 1958). Este fenômeno acontece devido a rotação da estrela
que induz o movimento contínuo do plasma (gás que contém partículas eletricamente carregadas)
nas zonas convectivas. Logo, ao se movimentar, as partículas carregadas geram correntes elétricas
que irão desencadear campos magnéticos perpendiculares à direção destas correntes. No Sol, o
movimento convectivo e a rotação diferencial são responsáveis por manter o dínamo em ação. Este
processo do dínamo ocorre na tacoclina, localizada entre a zona de radiação e a zona de convecção
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(ver Figura 1.1), a 70% do raio solar.
Figura 1.1: Localização da tacoclina no Sol, indicada por uma seta em azul. Fonte:
http://images.slideplayer.it/10/2842354/slides
O campo magnético criado pelo dínamo tem duas fases diferentes e reverte sua polaridade
a cada 11 anos. Na primeira fase, o campo magnético se alinha na direção dos pólos (poloidal),
trançando linhas meridionais (campo dipolar) e na segunda fase o campo magnético se forma no
sentido longitudinal gerando um campo toroidal. Cada uma dessas componentes do campo corres-
ponde aos períodos de menor e de maior atividade solar, respectivamente.
Durante metade do ciclo de 11 anos, a rotação diferencial faz com que a componente
poloidal se alongue no sentido da longitude, principalmente próximo ao equador, e leva ao auge da
atividade solar. Este efeito é conhecido como efeito ômega (Ω) e está representado na Figura 1.2.
Na outra metade do ciclo, tem-se a transformação de um campo toroidal para o poloidal, conhecido
como efeito-α . Neste efeito, tem-se a formação de distorções do campo magnético no formato
de arcos, como apresentado na Fig 1.2 (à direita). Estes arcos são gerados pela ação da rotação
nos tubos de fluxo magnético que aproxima as linhas de campo magnético de mesma polaridade
e são os responsáveis pela reversão do campo. Os efeitos α e Ω se completam produzindo uma
regeneração do campo magnético.
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Figura 1.2: Efeito Ω (esquerda): linhas de campo magnético enrolam-se no Sol devido à rotação
diferencial. Efeito α (direita): pequenas distorções do campo magnético no formato de arco geradas
pela rotação do Sol. Fonte: NASA
1.2 O campo magnético nas outras estrelas da sequência prin-
cipal
Campos magnéticos foram medidos pela primeira vez por Babcock (1947) usando Efeito Zeeman
(EZ) nas linhas espectrais. Esta técnica tem sido utilizada desde então e possibilitou a medição do
campo magnético de centenas de estrelas (Berdyugina, 2009). Nos últimos anos, uma nova geração
de espectrômetros de alta resolução (NARVAL instalado no telescópio Bernard Lyot e ESPaDOnS
no telescópio Canada-France-Hawaii (CFHT)) tem aperfeiçoado a detecção e mapeamento de cam-
pos magnéticos nas superfícies de estrelas com diferentes massas, idades e período de rotação.
As estrelas do tipo solar (tipo espectral F, G e K) possuem uma estrutura semelhante à
do Sol: uma camada interna radiativa e um envelope convectivo externo, separados pela tacoclina
(Morin et al., 2011). Portanto, acredita-se que o campo magnético nestas estrelas seja gerado pelo
mesmo mecanismo que no Sol: o dínamo.
Estrelas menos massivas do tipo espectral M possuem uma estrutura completamente con-
vectiva em seu interior. Por esta razão, estas estrelas são em geral as mais ativas da sequência
principal, exibindo campos magnéticos intensos. Entretanto, elas não apresentam uma tacoclina no
seu interior, e portanto acredita-se que a formação do campo magnético nestas estrelas é regido por
outro processo físico diferente do dínamo solar.
Por fim, estrelas massivas e quentes (tipo espectral O e B), possuem uma zona convectiva
no seu interior, mas a maior parte de sua estrutura é radiativa, e é nela onde se dá o processo de
transferência de energia. Assim, espera-se que o mecanismo responsável por gerar o seu campo
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magnético será diferente do dínamo solar. Entretanto, ainda não existe uma explicação concreta
sobre a origem do campo magnético nestas estrelas. Teorias que podem explicar a sua origem estão
divididas em duas categorias: (1) a existência de um dínamo que funciona de forma diferente do
dínamo solar e (2) campos magnéticos já presentes antes da estrela atingir a sequência principal
(Walder et al., 2012).
1.2.1 Idade e rotação da estrela
A taxa de rotação está intimamente relacionada com a idade da estrela e afeta a intensidade do
seu campo magnético. Estrelas jovens do tipo solar com rotação muito rápida, apresentam campo
magnético forte, enquanto estrelas mais velhas rotacionam mais devagar, o que significa que seu
campo magnético será mais fraco. Esta relação foi proposta inicialmente por Skumanich (1972),
que mostrou que a emissão de Ca II H e K diminui com a idade da estrela, assim como sua rotação.
Esta relação é claramente visualizada nas curvas de luz das estrelas, onde nas estrelas ativas sua
curva é marcada por uma modulação rotacional devido à presença de manchas que atravessam o
disco vísivel das estrelas, como ilustrado na Figura 1.3.
Figura 1.3: Esquema mostrando como a modulação rotacional nas curvas de luz das estrelas do
tipo solar diminui de acordo com sua idade. Fonte: http://amazingnotes.com/2011/06/05/how-
astronomer-calculate-the-age-of-a-star
As estrelas do tipo solar após entrarem na sequência principal rotacionam mais devagar
com o passar do tempo devido à perda de momento angular (Schatzman, 1962). Este processo é
explicado pela teoria do “freamento magnético”. O freamento magnético é causado pela interação
do campo magnético da estrela com as partículas ionizadas ejetadas pelo vento estelar. Estas par-
tículas estão inicialmente presas ao campo magnético da estrela, e portanto movem junto com o
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seu movimento rotacional. Quando escapam da influência do campo magnético e são liberadas no
espaço, por estarem aceleradas, elas carregam consigo uma quantidade do movimento angular da
estrela.
Estrelas mais quentes e massivas não mostram este comportamento, e desta forma o seu
campo magnético é mais fraco. Quando as estrelas se expandem e se tornam subgigantes, a conser-
vação do momento angular também faz com que elas rotacionem mais devagar do que antes. Esta
rotação mais lenta leva a uma redução da atividade cromosférica e coronal da estrela.
Uma exceção a esta relação entre a rotação e a idade da estrela, são as estrelas binárias que
estão próximas uma da outra o suficiente para desencadear sincronização dos períodos de rotação
e orbital por efeitos de maré, e que portanto rotacionam mais rápido (Stephenson e Wolfendale,
2012).
1.3 Atividade magnética
1.3.1 As manchas solares
Um dos fenômenos que evidenciam a presença de campo magnético são as manchas escuras obser-
vadas na fotosfera solar. No oriente, os primeiros indícios das manchas solares foram observados
pelos chineses e datam de 165 a.C. (por exemplo, Wittmann e Xu (1987); Hathaway (2010)). En-
quanto que no mundo ocidental as primeiras evidências escritas datam de 300 a.C, feitas pelo grego
Theophrastus, estudante de Platão e sucessor de Aristóteles. O estudo das manchas solares na Eu-
ropa começou no século XVII após a invenção do telescópio. Acredita-se que as manchas solares
foram observadas pela primeira vez com um telescópio pelo inglês Thomas Harriot em 1610. O
italiano Galileu Galilei fez as mesmas observações durante o mesmo ano, deixando registro de seus
desenhos esquemáticos das manchas solares (ver ilustração da Figura 1.4), porém não realizou ne-
nhuma publicação de seu trabalho até 1613. Os germânicos Johannes e David Fabricius também
realizaram observações das manchas, que resultou na publicação do primeiro documento sobre as
manchas solares, "De Maculis in Sole Observatis"(?). De acordo com Fabricius, por serem intrín-
secas à superfície, as manchas solares poderiam ser uma ferramenta crucial para calcular o período
de rotação do Sol.
Anos mais tarde, na primavera de 1613, em seu livro "História e Demonstração Sobre as
Manchas Solares", Galileu argumentou que as manchas vistas no Sol estavam localizadas sobre
a sua superfície. Em contrapartida, o astrônomo jesuíta padre Christopher Scheiner, dizia que
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as manchas solares eram pequenos planetas orbitando o Sol. Por seguir a doutrina aristotélica,
Scheiner não podia aceitar imperfeições em objetos celestes. Segundo Aristóteles, todos os objetos
celestes eram feitos de éter, a quintessência, logo eram considerados objetos perfeitos. A mudança
de posição das manchas solares mostra que o Sol tem rotação, e dá importância ao debate da
natureza do Sistema Solar, contrariando os princípios aristotélicos. Apesar de seu posicionamento,
Scheiner determinou com precisão o período de rotação do Sol, e também mostrou que as manchas
próximas ao Equador moviam-se mais rapidamente do que as próximas aos pólos. Este foi o
primeiro indício de rotação diferencial.
Entre os anos de 1645-1715, poucas manchas foram observadas. Este período de me-
nor atividade solar é conhecido como Mínimo de Maunder, em homenagem ao astronômo inglês
Edward Maunder, que notou este fenômeno baseando-se nos resultados do trabalho do astronô-
nomo alemão Gustav Spörer.
A periodicidade no número das manchas, entretanto, foi constatada em 1843, pelo astrô-
nomo alemão Heinrich Schwabe na tentativa de encontrar um novo planeta próximo ao Sol. Ele
acreditava que se esse planeta existisse, ele poderia vê-lo como uma mancha escura passando na
frente do Sol (assim como os trânsitos de Mercúrio e Vênus podem ser vistos). Durante 17 anos,
ele registrou as manchas, mas não conseguiu encontrar o planeta. No entanto, ele acabou por iden-
tificar uma variação regular no número de manchas e constatou que as mesmas apresentavam um
comportamento cíclico de 10 anos. Porém, em 1861, o astrônomo suíço Rudolf Wolf encontrou
uma periodicidade de 11 anos (Wolf, 1861), a qual é observada até hoje. O índice do número
relativo de manchas solares definido por Wolf é dado por:
Rwol f = k(10g+ s) (1.3.1)
onde g é o número de grupos de regiões ativas, s é o número de manchas individuais, e k é o fator
de correção para o observador, que depende do instrumento de observação e de sua condição de
observação.
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Figura 1.4: Desenho realizado por Galileu para registrar suas observações das posições das man-
chas no disco solar. Fonte: http://galileo.rice.edu/images/
Wolf caracterizou o ciclo 1 do Sol (1755-1766). Hoje estamos no ciclo 24 (iniciado em
2009 e com duração até 2021), cuja fase máxima se deu entre os anos de 2012 à 2014, porém este
é o ciclo o mais fraco em 100 anos. Atualmente, sabe-se que o ciclo das manchas solares exerce
influência sobre o clima na Terra. Durante o Mínimo de Maunder registrado (1645-1715), a Europa
e a América do Norte passaram por invernos muito mais rigorosos do que o normal.
A presença de campo magnético nas manchas foi descoberta por George Hale, astrônomo
americano, no século XX, onde ele indicava que os pares de manchas correspondiam a campos
magnéticos de polaridade oposta uma a outra (Hale, 1908). Para chegar a esta conclusão, Hale
(1908) observou que as linhas espectrais de absorção geradas nas proximidades das manchas solares
se dividiam em duplas ou triplas, isto significa que ao invés de apenas uma linha num determinado
comprimento de onda, o espectro mostrava um desdobramento (uma linha à esquerda e outra à
direita do comprimento de onda esperado). Este fenômeno é conhecido como efeito Zeeman e
ocorre devido à presença de um campo magnético na fonte emissora de luz, resultando na divisão
das linhas espectrais.
1.3.1.1 Estrutura das manchas solares
As manchas solares são regiões escuras presentes no disco solar e constituem as regiões ativas da
estrela, as mesmas onde acontecem as explosões solares, e outros tipos de atividade solar. Elas
possuem campos magnéticos muito mais intensos (até milhares de vezes) do que as demais regiões
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da superfície do Sol. Este forte campo magnético suprime o processo de convecção de energia pro-
veniente da camada convectiva (abaixo da superfície solar), o que torna a superfície nesta região
mais fria, fazendo com que emita bem menos radiação do que o restante da superfície do Sol. Con-
sequentemente, as manchas aparecem com coloração escura, devido ao contraste com a superfície
solar que é mais brilhante por emitir mais radiação.
Figura 1.5: Imagem de uma mancha solar isolada. Umbra e penumbra são claramente identificadas
na imagem. Fonte: http://www.hao.ucar.edu:80/public
As manchas são constituídas de duas partes: a umbra e a penumbra, como ilustrado na
Figura 1.5. A umbra é a parte central da mancha onde a região é mais escura e a penumbra é
a região externa em torno da umbra. As zonas de mancha apresentam temperaturas mais baixas,
da ordem de 4.000 K, comparadas as outras regiões do Sol, que são da ordem de 5.800 K. Uma
mancha solar pode apresentar o tamanho da Terra ou pode ser maior, e seu tempo de vida varia de
dias à semanas.
1.3.2 As manchas estelares
A primeira evidência de manchas em outras estrelas se deu com Kron (1947). Ao observar quatro
RS CVn binárias eclipsantes, ele percebeu a existência de uma variabilidade significativa, diferente
das curvas típicas destes sistemas e a qual não conseguiu dar maiores explicações. Em 1972, o
astrônomo Douglas Hall formulou um modelo baseado na presença de manchas estelares para ex-
plicar a modulação rotacional nas curvas de luz das estrelas RS CVn, no qual as manchas aparecem
entrando e saindo do disco da estrela, similar ao fenômeno que acontece no Sol (Hall, 1972).
Nas estrelas do tipo solar, a amplitude das variações de fluxo pode ser muito grande, e
podem estar associadas com a passagem de manchas. Essas variações de brilho podem ser de até 0,6
magnitudes entre a mancha e a superfície (Phillips, 1995). Portanto, as observações da modulação
óptica de brilho confirmam que a maior parte da fotosfera estelar está coberta por manchas frias.
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Estas manchas observadas são em geral muito maiores que as do Sol, e até 30% da superfície estelar
é coberta por manchas, o que corresponde a manchas 100 vezes maiores que as solares. A maior
amplitude observada até então, δV = 0,65 mag, foi de uma estrela do tipo T Tauri, a V410 Tau
(Strassmeier et al., 1997). As manchas estelares que têm o tamanho similar às do Sol são muito
difíceis de identificar, pois são muito pequenas para causar flutuações na intensidade do brilho que
sejam capazes de serem detectadas. Assim como no Sol, a temperatura das manchas é em geral de
500-2000 Kelvin mais frias que a superfície estelar (Berdyugina, 2005).
O tempo de vida das manchas estelares depende do seu tamanho: as manchas pequenas
têm o tempo de vida proporcional ao seu tamanho e para as manchas grandes depende da rotação
diferencial da estrela, com algumas conseguindo sobreviver durante anos (Berdyugina, 2005).
1.3.2.1 Rotação diferencial e a formação das manchas
Até recentemente apenas o campo magnético do Sol era estudado, o qual passou a servir como
analogia para o entendimento da atividade magnética em outras estrelas de baixa massa. A mani-
festação mais clara do campo magnético no Sol são as manchas solares presentes em sua fotosfera.
A formação de manchas solares está associada ao efeito da rotação diferencial: as regiões
próximas ao equador rotacionam mais rápido do que as regiões em maiores latitudes, fazendo com
que as linhas de força do campo magnético se estiquem e sofram uma deformação (enrolam-se em
torno do equador, ver Figura 1.6 (b)). Este fenômeno acontece devido à alta condutividade elétrica
do plasma, que faz com que as linhas de campo acompanhem o movimento do plasma. Estas linhas
de campo encontram-se 30% abaixo da superfície solar, numa região denominada tacoclina.
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Figura 1.6: Dinâmica dos ciclos solares: Da esquerda para a direita: (1) O Sol apresenta um
campo dipolar, com direção azimutal (do pólo Norte ao Sul), e rotaciona diferencialmente, (2)
Devido à rotação diferencial, as linhas de campo começam a se contorcer na direção meridio-
nal (do equador) e formam uma componente toroidal do campo, (3) Quando esta componente
toroidal é suficientemente intensa, os tubos de fluxo boiam em direção à superfície, e ao atra-
vessar a fotosfera solar, geram as manchas solares que compõem as regiões ativas. Fonte:
http://www.hao.ucar.edu/research/lsv/lsvDynamoBackground.php
Na região da tacoclina, as linhas de campo magnético formam tubos de fluxo onde existe
uma pressão magnética que os tornam menos densos que o plasma ao seu redor. A pressão do gás
fora do tubo é somente a pressão do gás, já a pressão do gás dentro do tubo é a soma das pressão
magnética com a pressão do gás dentro do tubo. Como o plasma dentro do tubo deve estar em
equilíbrio com a pressão do lado de fora, temos que: Pgás fora = Pgás dentro + Pmag, isto implica que a
pressão do gás dentro do tubo vai ser menor que a pressão fora. A pressão de um gás é proporcional
ao produto da sua densidade pela temperatura, e sua temperatura é a mesma tanto fora ou dentro do
tubo, portanto a densidade do gás dentro do tubo é menor do que a densidade fora do tubo (Silva,
2006). Por serem menos densos, estes tubos flutuam em direção à superfície solar.
Durante sua trajetória à fotosfera através da camada convectiva, estes tubos sofrem ação
conjunta da força de Coriolis (gerada pela rotação solar) e da rotação diferencial, amplificando o
campo magnético dentro dos tubos. Consequentemente, isto pode fazer com que os tubos formem
arcos de campo magnético que saem para a fotosfera do Sol, formando as manchas solares em seus
pés.
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1.4 Ciclo de atividade magnética no Sol
O ciclo solar está relacionado às mudanças periódicas na atividade do Sol e em sua aparência. Uma
das maneiras de entendê-lo, é por meio do estudo do comportamento das manchas presentes em
sua superfície. A frequência e o número das manchas atuam como indicadores da atividade solar.
Atualmente, sabe-se que as manchas solares surgem e desaparecem na superfície do Sol em um
período de 11 anos, o qual corresponde a um ciclo (ver Figura 1.7).
A formação das manchas e a atividade magnética estão relacionados com a rotação dife-
rencial do Sol, como foi explicado na Seção 1.3.2.1. Durante o período em que o campo magnético
encontra-se no formato dipolar, poucas manchas aparecem na superfície do Sol. Entretanto, à me-
dida que o ciclo evolui, o efeito da rotação diferencial faz com que as linhas de campo enrolem-se
no Sol e se concentrem no equador. Este efeito aumenta o número de manchas (coincidindo com
o máximo do ciclo), e seus intensos campos magnéticos predominam. Quando se inicia um novo
ciclo, as manchas tendem a surgir em latitudes mais altas (entre 30◦ a 40◦), e depois de alguns
anos irão aparecer em latitudes mais próximas ao equador, entre 5◦ a 10◦. Este fenômeno é co-
nhecido como Lei de Spörer2. Ao longo do tempo, o campo magnético das manchas se cancela
e faz com que a configuração dipolar do campo magnético seja restaurada, porém com polaridade
magnética oposta à anterior, constituindo o ciclo de 11 anos. Portanto, para o campo magnético
dipolar restaurar a configuração inicial, são necessários 22 anos.
Figura 1.7: Ciclos de atividade magnética de 11 anos do Sol, com observações com telescópios
iniciadas a partir do ano 1600 até os dias atuais. Fonte: NASA
Juntamente com o ciclo de 11 anos do Sol, existem outros ciclos de duração mais curta,
conhecidos como oscilações quasi-bienais (QBO, em inglês). Fletcher et al. (2010) encontraram um
período quasi-bienal de 2 anos ao analisar as frequências de oscilação solares, separando este sinal
2Astrônomo alemão que estudou as manchas em 1861
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da influência do período dominante de 11 anos. Além disso, Bazilevskaya et al. (2014) observaram
a existência de QBOs solares dentro da escala de 0,6−4 anos.
1.5 Ciclo de atividade em estrelas do tipo solar
Assim como no Sol, o número das manchas em algumas estrelas também pode variar em ciclos. Es-
tudos da atividade magnética estelar iniciaram-se por volta de 1960, quando Onin Wilson começou
a monitorar linhas de emissão de Ca II H e K (Ca HK) de uma amostra de 139 estrelas do tipo solar
no Observatório de Mount Wilson. Este estudo permitiu a análise de diferentes tipos de estrelas
em termos do tipo espectral ou idade e mostraram que as estrelas podem apresentar ciclos de longa
variação nas suas linhas de emissão de Ca II H K (análogo ao do Sol) com comportamento regular,
irregular, ou até mesmo plano (Baliunas et al., 1995) (ver Figura 1.8). No total, 60% destas estrelas
apresentaram um comportamento períodico do ciclo magnético, 15% mostraram variação no brilho
mas sem peridocidade evidente, e 10% não mostraram nenhuma variação, com um comportamento
similar ao Mínimo de Maunder do Sol. Dentre as que apresentaram ciclos, foi encontrada uma
variação na duração destes de 2,5 a 25 anos.
Figura 1.8: Exemplos de ciclos magnéticos obtidos a partir da medida das linhas de emissão de Ca
II H K em estrelas do tipo solar. Fonte: Baliunas et al. (1995)
Utilizando os dados do Mount Wilson, Saar e Brandenburg (1999) estudaram os ciclos
estelares e estabeleceram uma relação entre o período rotacional e o período do ciclo em função
do número de Rossby, dividindo as estrelas em duas sequências, as ativas e as inativas, distintas
pelo número de rotações por ciclo e pelo nível de atividade magnética. Além disso, eles encontra-
ram que algumas estrelas apresentavam múltiplos ciclos e se encaixavam em ambas as sequências.
Observando estes dados, Böhm-Vitense (2007) levantou a hipótese de que essas sequências seriam
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governadas por diferentes dínamos, nas inativas estaria localizado nas camadas da base do envelope
convectivo e nas ativas nas camadas rotacionais próximas à superfície. Além desses, vários outros
dados fotométricos de uma significativa amostra de estrelas observadas por um longo tempo se tor-
naram disponíveis, e outros estudos sobre os ciclos estelares foram realizados (Messina e Guinan,
2002; Oláh et al., 2009; Lovis et al., 2011).
No Sol, foram encontrados períodos de curta duração do ciclo magnético (QBOs), além
do período predominante de 11 anos. Este mesmo fenômeno é observado em outras estrelas da
sequência principal. O primeiro foi detecado por Baliunas et al. (1995) em duas estrelas da amos-
tra observada no Mount Wilson, HD 76151 com 2,52 anos e HD 190406 com 2,60 anos. Oláh
et al. (2009) ao analisarem linhas de emissão de Ca II de estrelas de longa observação fotométrica,
encontraram que 15 dessas apresentavam ciclos múltiplos. Usando dados SMARTS HK de alta
cadência, Metcalfe et al. (2010) descobriram o ciclo de atividade de 1,6 anos para a gêmea solar
ι Horologii e mais tarde encontraram dois ciclos em ε Eridani, um de 2,95 anos e um outro mais
longo de 12,7 anos. Por fim, Egeland et al. (2015) também encontraram um período curto de 1,7
anos para a análoga solar HD 30495, e mais recentemente Salabert et al. (2016) descobriram uma
variabilidade temporal de 1,5 anos para a análoga solar KIC 10644253 observada pelo telescópio
espacial Kepler, através da análise de desvios das frequências de oscilação dos modos acústicos.
Infelizmente, ainda não existe um estudo completo sobre o mecanismo detalhado por trás
da atividade magnética. Em analogia com o conhecimento que temos sobre atividade solar, sabe-se
que o mecanismo do dínamo é o responsável por controlar o ciclo magnético de estrelas do tipo
solar (em detalhes na Seção 1.3.1). No Sol e na maioria das outras estrelas frias, este processo
acontece na tacoclina. Entretanto, detalhes minuciosos a respeito do funcionamento do dínamo
ainda são necessários.
Uma investigação mais profunda acerca do campo magnético pode levar astrônomos a
terem um melhor entendimento sobre seu efeito no interior das estrelas, atmosfera, rotação e evolu-
ção. Neste trabalho visamos ampliar nosso conhecimento sobre o comportamento do campo mag-
nético em estrelas do tipo solar, e portanto escolhemos caracterizar o ciclo magnético de estrelas
do tipo solar observadas pelo telescópio Kepler.
Capı´tulo 2
Objetivos e descrição do trabalho
We, all of us, are what happens
when a primordial mixture of
hydrogen and helium evolves for so
long that it begins to ask where it
came from.
Jill Tarter
Visamos com este trabalho, ampliar o conhecimento acerca do campo magnético das es-
trelas do tipo solar, buscando entender a dinâmica de seu ciclo magnético. Sabendo que o campo
magnético está relacionado com o movimento rotacional da estrela, este estudo nos possibilita
caracterizar o comportamento evolutivo rotacional ao longo dos diversos estágios destas estrelas.
Além disso, sabemos que o campo magnético nas estrelas do tipo solar é regido pelo mecanismo
do dínamo. Portanto, a análise de estrelas do tipo solar de diferentes idades pode ajudar a entender
se estas estrelas compartilham do mesmo mecanismo de dínamo ou se estão sob controle de dife-
rentes mecanismos, e consequentemente pode-se a partir desta comparação caracterizar a evolução
do dínamo.
Desta forma, neste trabalho caracterizaremos os ciclos magnéticos de estrelas jovens e ati-
vas do tipo solar com planetas. Este estudo será feito a partir da análise de manchas presentes nas
curvas de luz. A presença de manchas na superfície da estrela pode ser detectada em trânsitos pla-
netários, quando a passagem de um planeta oculta uma mancha presente no disco estelar. Portanto,
utilizamos dois métodos baseados na análise de múltiplos trânsitos planetários são eles: método do
ajuste de manchas e método do excesso nos resíduos.
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Em ambos os métodos, cada curva de trânsito observada é subtraída de um modelo de
curva sem manchas, obtendo-se o que denominamos de resíduo. O resíduo torna mais evidente
a presença de manchas (excessos) no trânsito. O primeiro método consiste em ajustar as man-
chas presentes no resíduo, permitindo realizar uma contagem das manchas presentes nos trânsitos
durante o tempo total de observação da estrela. Dessa forma, podemos obter uma estimativa do
período do ciclo magnético. Já o segundo método, integra a área do excesso presente em cada
resíduo. Este excesso é devido à presença de manchas na estrela e portanto, a partir dele também
podemos determinar o período relacionado com o ciclo de atividade.
Portanto, selecionamos para este trabalho apenas estrelas observadas pelo telescópio Ke-
pler que apresentam clara indicação de atividade, são elas: Kepler-17, Kepler-63, Hat-p-11 (Kepler-
3), Kepler-96, KIC 9705459 e KIC 5376836. Ambas apresentam uma modulação rotacional típica
de estrelas ativas, e além disso, possuem um planeta (podem ser do tipo Júpiter quente, Super-
Netuno ou Netuno) que as transitam em órbitas muito próximas, constituindo portanto um alvo
perfeito para a nossa pesquisa.
Capı´tulo 3
Estrelas observadas
Do not look at stars as bright spots
only. Try to take in the vastness of
the universe.
Maria Mitchell
O Sol é a nossa estrela de referência, a qual sempre recorremos quando queremos com-
preender outras estrelas. Entretanto, ainda há muitos fenômenos solares que não são bem com-
preendidos. O estudo de estrelas similares ao Sol de diferentes idades tem a intenção de explorar
ainda mais o comportamento solar, como seu processo evolutivo (conhecer seu passado, presente
e futuro) e atividade magnética (funcionamento do dínamo, ciclos magnéticos, etc). Porém, ao
buscar por estrelas do tipo solar, podemos também encontrar outros sistemas solares e verificar o
quanto nosso sistema é típico ou não (Datson et al., 2014). As missões espaciais, como CoRoT
e Kepler, possibilitaram o monitoramento de um grande número de estrelas do tipo solar, e con-
sequentemente ampliaram nosso conhecimento sobre a estrutura e características dessas estrelas.
Como também, identificaram inúmeros exoplanetas, inclusive alguns com tamanho similar ao da
Terra localizados na zona habitável da estrela.
3.1 Estrelas similares ao Sol
As estrelas do tipo solar são estrelas similares ao Sol. Existem três categorias de estrelas com
semalhanças com o Sol: as estrelas do tipo solar, as análogas solares e as gêmeas solares.
• Estrelas do tipo solar (“Solar type stars”)
17
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Esta é a categoria com menos restrição, e abrange estrelas da sequência principal que
possuem em seu interior um envelope convectivo e um núcleo radiativo. Elas apresentam cor B-V
variando entre 0,48 e 0,80, com referência no B-V do Sol que é de 0,65 (Cayrel de Strobel, 1996).
Pode-se também defini-las com base no tipo espectral, que vai da “late F” à “early M”.
As estrelas do tipo solar apresentam uma relação entre a taxa de rotação e a atividade
magnética. Devido à perda de momento angular, elas acabam por rotacionar mais devagar com o
tempo, e portanto esta relação ajuda a estimar a idade destas estrelas.
• Análogas solares
Estas estrelas seguem as seguintes restrições: a temperatura deve estar com uma diferença
de no máximo 500K da temperatura solar (aproximadamente 5200 à 6300K) e a metalicidade deve
ser de 50-200% da do Sol. Além disso, elas não podem apresentar uma companheira próxima com
período orbital de menos de 10 dias, pois pode ocasionar em uma sincronização do período orbital
com o rotacional devido aos efeitos das forças de maré (Mathieu e Mazeh, 1988), e isto fará com
que a estrela gire muito mais rápido, desencadando atividade magnética.
• Gêmeas solares
As gêmeas solares são as estrelas mais semelhantes ao Sol. Para assim serem classifi-
cadas, elas devem apresentar as seguintes características: temperaturas com uma diferença de até
50K da do Sol (aproximadamente 5720 à 5830K), metalicidade entre 89 à 112% da presente no
Sol, nenhuma companheira e uma idade dentro de 1 bilhão de anos (1 Giga-ano) de diferença em
comparação com a idade solar (aproximadamente 3,5 à 6,5 Giga-ano) (Soderblom e King, 1998).
3.2 Estrelas observadas pelo satélite Kepler
A missão espacial Kepler foi lançada em 6 de março de 2009 e tinha duração planejada para 3,5
anos, mas continua em funciomento com a missão K2. Ela tem fornecido inúmeros dados fotomé-
tricos que contribuem para um maior conhecimento a respeito dos fenômenos que acontecem nas
estrelas (Koch et al., 2010). O telescópio (ilustrado na Figura 3.1) foi projetado para descobrir pla-
netas do tamanho da Terra localizados na zona habitável das estrelas (anãs F à K). Este telescópio
tem uma abertura de 95 cm, explorando em torno de 1,6×105 estrelas num campo de 150◦, e para
manter seus painéis solares na direção do Sol, ele precisava rotacionar 90◦ em torno do seu eixo
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a cada 93 dias, em um intervalo de tempo conhecido como “quarter” (um quarto, em inglês). A
fotometria obtida com o Kepler possibilitou a descoberta de um total de 2330 planetas confirmados
até agora e 4706 planetas candidatos 1.
A luz emitida pelas estrelas é detectada pelo satélite e representada em uma curva de luz.
A curva de luz é definida como a evolução da luminosidade da estrela no decorrer do tempo, e com
ela é possível visualizar qualquer variabilidade fotométrica da estrela. Dessa forma, por meio da
análise e interpretação da mesma, fenômenos físicos presentes na estrela podem ser identificados.
A observação das estrelas-alvo da missão Kepler está registrada ao longo de 16 quarters e
consite em curvas de longa (1 ponto a cada 29,4 minutos) e baixa cadência (1 minuto). Estes dois
tipos da curva de luz podem ser extraídos dos arquivos disponíveis no MAST 2 (Mikulski Archive
for Space Telescopes, em inglês). Para o nosso estudo, utilizaremos as curvas de baixa cadência
com trânsitos planetários.
Figura 3.1: Imagem artística do satélite espacial Kepler. Fonte:
http://www.nasa.gov/centers/ames/multimedia/images/2007/
Nosso trabalho analisa estrelas jovens do tipo solar com planetas observadas pelo satélite
espacial Kepler: Kepler-17, Kepler-63, Hat-p-11 (Kepler-3), Kepler-96, KIC 9705459 and KIC
5376836. Estas estrelas são bastante ativas e apresentam curvas de luz marcadas por modulação
rotacional causada pela presença de regiões ativas, manchas estelares e faculae. As propriedades
1valores apresentados pela Nasa até 11 de dezembro de 2016, fonte: http://kepler.nasa.gov/
2http://archive.stci.edu/
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físicas das estrelas e de seus planetas estão apresentadas nas Tabelas 3.1 e Tabela 3.2, respectiva-
mente. Maiores detalhes sobre cada uma delas estão descritos abaixo.
3.2.1 Kepler-17
Kepler-17 é uma estrela do tipo solar, de tipo espectral G2V com idade < 1,8 Giga-anos (Bonomo
et al., 2012). Ela possui um planeta gigante (tipo Júpiter quente) em órbita próxima, denominado
Kepler-17b. O planeta tem ≈ 0,4 massas de Júpiter e orbita a estrela a cada 1,486 dia. Durante
os 1240 dias de observação de Kepler-17, um total de 834 trânsitos do planeta foram detectados.
Os parâmetros físicos desta estrela estão descritos em Bonomo et al. (2012). Ela apresenta uma
variação da amplitude de sua curva de luz de 4% e suas regiões ativas foram previamente analisadas
por Bonomo e Lanza (2012), apresentando manchas com área de aproximadamente 10 à 15 vezes
maiores que as do Sol e evidência de uma rotação diferencial em latitudes que se assemelham
à do Sol. Estudo da evolução das manchas em Kepler-17 também foi realizado por Davenport
et al. (2014), porém utilizando os trânsitos planetários. Valio et al. (2016) estudaram a a atividade
magnética e rotação diferencial nesta estrela. A curva de luz de Kepler-17 com dados de baixa
cadência está apresentada na Figura 3.3 (topo).
3.2.2 Kepler-63
Kepler-63 é uma estrela do tipo solar muito jovem e ativa, apresentando uma variação de amplitude
de 6% em sua curva de luz, como pode ser observada em sua curva de luz na Figura 3.1 (abaixo).
Ela apresenta uma persistente presença de manchas na região polar relatada por Sanchis-Ojeda
et al. (2013). Esta estrela possui uma idade de 0,2 Giga-anos, classe espectral G e também abriga
um planeta do tipo Júpiter quente em seu sistema, que a orbita com um período de 9,434 dias.
Esta estrela foi observada por 1400 dias pelo telescópio Kepler e um total de 150 trânsitos foram
registrados. Análise detalhada da rotação diferencial em Kepler-63 foi realizada por Netto (2016).
3.2.3 Kepler-96
Kepler-96 é uma estrela ativa com quase o mesmo tamanho que o Sol (R = 1,02R), com idade de
2,34 Giga-anos. A fotometria do Kepler revelou a presença de um planeta transitando esta estrela
com um período de 16,2 dias e raio de 0,238Rjup, que corresponde a um tamanho menor do que o
de Netuno. Esta estrela foi observada por 1364 dias e é possível detectar um total de 86 trânsitos
Capítulo 3. Estrelas observadas 21
Figura 3.2: Curva de luz de Kepler-17 (topo) e Kepler-63 (abaixo) com dados de baixa cadência.
em sua fotometria. A curva de luz desta estrela com dados de baixa cadência está apresentada na
Figura 3.3, e é marcada pela presença de várias explosões.
3.2.4 Hat-p-11 (Kepler-3)
Hat-p-11 é uma estrela de tipo espectral K4V e apresenta um comportamento curioso. Ela é mais
velha do que o Sol (idade de 6,5 Giga-anos) e possui uma período de rotação lento, Prot = 30 dias.
Entretanto, esta estrela ainda é bastante ativa, apresentando uma clara modulação rotacional em sua
curva de luz, como pode ser visualizado na Figura 3.4. Sanchis-Ojeda e Winn (2011) analisaram
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Figura 3.3: Curva de luz de Kepler-96.
esta estrela e identificaram a presença de duas latitudes ativas (ricas em manchas). Ela possui um
planeta do tipo super-Netuno com raio de 0,42Rjup (4,7R⊕) e orbita a estrela a cada 4,9 dias. Por
meio da fotometria do Kepler foi possível identificar um total de 301 trânsitos durante os 1460 dias
de observação pelo telescópio.
Figura 3.4: Curva de luz de Kepler-3.
Capítulo 3. Estrelas observadas 23
3.2.5 KIC 9705459 e KIC 5376836
KIC 9705459 e KIC 5376836 são estrelas ativas com candidatos à planeta. A primeira tem tamanho
de 1,14R e possui um planeta com raio de 24,39R⊕ a orbitando a cada 2,5 dias. Enquanto que a
segunda possui um tamanho de 0,88 R com um planeta que a orbita a cada 3,47 dias e possui um
raio de 13,17R⊕. A Figura 3.5 mostra as curvas de luz de ambas as estrelas com dados de baixa
cadência. Do total 918 dias de observação pelo telescópio Kepler, KIC 9705459 apresentou 151
trânsitos. Já KIC 5376836 possui 265 trânsitos detectados durante os 372 dias de observação.
Figura 3.5: Curvas de luz de KIC 9705459 e KIC 5376836
Capítulo 3. Estrelas observadas 24
Ta
be
la
3.
1:
Pa
râ
m
et
ro
s
ob
se
rv
ac
io
na
is
da
s
es
tr
el
as
an
al
is
ad
as
ne
st
e
tr
ab
al
ho
ob
tid
os
da
lit
er
at
ur
a.
E
st
re
la
Ti
po
es
pe
ct
ra
l
M
as
sa
[M
]
R
ai
o
[R
]
Id
ad
e
[G
a]
Te
m
pe
ra
tu
ra
ef
et
iv
a
[K
]
Pe
rí
od
o
ro
ta
ci
on
al
[d
]
R
ef
er
ên
ci
as
K
ep
le
r-
17
G
2V
1,
16
±
0,
06
1,
05
±
0,
03
<1
,7
8
57
80
±
80
11
,8
9
±
0,
15
1,
2
K
ep
le
r-
63
G
0,
98
4+
0.
04
−0
.0
35
0,
90
1+
0.
02
2
−0
.0
27
0,
2
55
80
±
50
5,
40
1
±
0,
01
4
3
K
ep
le
r-
96
-
1
±
0,
06
1,
02
±
0,
09
2,
34
56
90
±
73
15
,3
0
4,
5
K
ep
le
r-
3
(H
at
-p
-1
1)
K
4V
0,
81
+
0,
03
−0
,0
3
0,
75
±
0,
02
6,
5+
4,
1
−4
,1
47
80
±
50
30
6
K
IC
97
05
45
9
-
1,
18
3+
0,
22
7
−0
,1
75
0.
95
1
+
0.
15
9
−0
.0
4
-
59
00
+
10
6
−1
25
2,
83
5,
7
K
IC
53
76
83
6
-
0,
92
5+
0,
11
2
−0
,1
0.
88
5
+
0.
36
3
−0
.0
81
-
59
03
+
93 −1
12
∼4
8
R
ef
er
ên
ci
as
.
(1
)
B
on
om
o
et
al
.(
20
12
),
(2
)
D
és
er
te
ta
l.
(2
01
1)
,(
3)
Sa
nc
hi
s-
O
je
da
et
al
.(
20
13
),
(4
)
M
ar
cy
et
al
.(
20
14
),
(5
)
W
al
ko
w
ic
z
(2
01
3)
,
(6
)B
ak
os
et
al
.(
20
10
),
(7
)B
or
uc
ki
et
al
.(
20
11
),
(8
)K
ep
le
rM
A
ST
.
Ta
be
la
3.
2:
Pa
râ
m
et
ro
s
ob
se
rv
ac
io
na
is
ob
tid
os
da
lit
er
at
ur
a
do
s
pl
an
et
as
an
al
is
ad
os
ne
st
e
tr
ab
al
ho
.
M
as
sa
[M
ju
p]
R
ai
o
[R
ju
p]
R
ai
o
[R
∗]
Pe
rí
od
o
or
bi
ta
l[
di
as
]
In
cl
in
aç
ão
,i
[d
eg
]
Se
m
i-
ei
xo
m
ai
or
,a
[A
U
]
Se
m
i-
ei
xo
m
ai
or
,a
[R
st
ar
]
R
ef
er
en
ce
s
K
ep
le
r-
17
b
2,
45
±
0,
01
4
1,
44
0a
0,
13
8a
1,
48
5
87
,2
±
0,
15
0,
02
79
a
5,
72
9a
1,
2
K
ep
le
r-
63
b
<
0,
37
75
0,
59
2a
0,
06
62
a
9,
43
4
87
,8
$^
{+
0,
01
8}
_{
-0
,0
19
}
0,
08
1a
19
,3
5a
3
K
ep
le
r-
96
b
0,
02
7
±
0,
01
1
M
ju
p
0,
23
8
±
0,
02
0,
02
39
16
,2
3
90
a
0,
12
5a
26
,2
54
a
4
K
ep
le
r-
3b
(H
at
-p
-1
1b
)
0,
08
2
±
0,
00
8
0,
42
8a
0,
05
73
a
4,
88
88
,5
a
0,
05
3+
0,
00
08
−0
,0
00
8
35
,7
05
5,
6
K
IC
97
05
45
9b
-
2,
33
0,
20
3
2,
48
88
,9
5a
0,
04
3a
8,
01
7
K
IC
53
76
83
6b
-
1,
17
3
0,
13
3
3,
47
9
85
,3
7
0.
03
35
a
8,
15
5
a
V
al
or
es
m
od
ifi
ca
do
s
pa
ra
ob
te
ru
m
m
el
ho
ra
ju
st
e
de
ca
da
cu
rv
a
de
tr
ân
si
to
,c
om
o
de
sc
ri
to
na
Su
bs
eç
ão
4.
1.
1.
2.
R
ef
er
ên
ci
as
.(
1)
B
on
om
o
et
al
.(
20
12
),
(2
)D
és
er
te
ta
l.
(2
01
1)
,(
3)
(S
an
ch
is
-O
je
da
et
al
.,
20
13
),
(4
)M
ar
cy
et
al
.(
20
14
),
(5
)H
ub
er
et
al
.(
20
16
),
(6
)L
op
ez
(2
01
4)
,(
7)
B
or
uc
ki
et
al
.(
20
11
),
(8
)K
ep
le
rM
A
ST
.
Capı´tulo 4
Modelo de manchas e análise de séries
temporais
Nothing in life is to be feared, it is
only to be understood. Now is the
time to understand more, so that we
may fear less.
Marie Curie
4.1 Análise da atividade magnética: descrição dos modelos
Assim como o Sol, as estrelas do tipo solar também apresentam manchas em sua superfície. Evi-
dências de manchas podem ser encontradas ao analisar os trânsitos planetários na curva de luz da
estrela. Ao monitorar as manchas na superfície da estrela detectadas durante os trânsitos num pe-
ríodo de 4 anos do satélite Kepler, pode-se estimar se a atividade permanece praticamente constante
ou se há variação do número de manchas, o percentual da cobertura da superficie estelar por man-
chas, a posição em latitude das manchas, etc. Com o método desenvolvido por Silva (2003), iremos
modelar as manchas a partir do trânsito planetário e identificar o ciclo de atividade magnética da
estrela. Já com o segundo método adotado neste trabalho, que utiliza o excesso dos resíduos dos
trânsitos obtidos da subtração de um modelo de curva sem manchas da curva observacional, iremos
confirmar (ou não) o resultado obtido com o primeiro método para o período do ciclo de atividade
magnética.
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4.1.1 Modelo de ajuste das manchas
O modelo a ser utilizado nesse trabalho foi desenvolvido por Silva (2003) e consiste em caracterizar
fisicamente manchas de estrelas do tipo solar, a partir da fotometria resultante de simulações dos
trânsitos planetários. Este método gera uma imagem bidimensional sintetizada da estrela levando-
se em conta o obscurecimento do seu disco. O obscurecimento ocorre em razão da temperatura na
fotosfera diminuir com a altura, sendo o brilho da estrela maior no centro do disco do que próximo
às suas bordas, conforme a expressão:
I(µ)
I(1)
= 1−w1(1−µ)−w2(1−µ)2 (4.1.1)
onde µ é o cosseno do ângulo entre a linha de visada e a normal à superfície local da estrela. O Sol
possui um obscurecimento de limbo linear sendo melhor descrito por w1 = 0,59 e w2 = 0.
Figura 4.1: Imagem sintetizada da estrela HD 209458 com obscurecimento de limbo quadrático
mostrando o planeta (disco preto) e a mancha modelada (cinza escuro).
Na simulação, o objeto secundário ou planeta, é representado por um disco opaco de raio
Rp
Rs
onde Rp é o raio do planeta e Rs é o raio da estrela primária. A posição do planeta em sua órbita
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é calculada para cada intervalo de tempo de acordo com os seguintes parâmetros orbitais: período,
semieixo maior a e o ângulo de inclinação i. Esses dois últimos juntamente com o raio da estrela
determinam a latitude do trânsito. A cada intervalo de tempo, bem menor do que a duração do
trânsito, a posição do planeta é calculada e o disco opaco é colocado nessa posição, substituindo
a imagem original da estrela nesse local, conforme mostrado na Figura 4.1. Então, os valores de
todos os pixels da imagem são somados e o resultado é a intensidade da curva de luz naquele
intervalo de tempo específico. Todas as simulações são realizadas supondo-se a órbita circular, ou
seja, excentricidade nula. Essa suposição é válida devido à proximidade do planeta com sua estrela
primária, que por ação das forças de maré neste sistema podem levar à circularização da órbita
do planeta. Neste modelo, o período orbital é um parâmetro de entrada e é geralmente obtido da
literatura. Aplicações deste modelo estão descritas em Silva (2003) para HD 209458, Silva-Valio
et al. (2010) e Silva-Valio (2011) para a estela ativa CoRoT-2, e recentemente em Valio et al. (2016)
e Netto (2016) para a análise de rotação diferencial em Kepler-17 e Kepler-63, respectivamente.
A curva de luz de uma estrela em particular que apresente uma diminuição periódica de
brilho, intepretada como sendo causada pelo trânsito de um objeto secundário de pouco brilho, é
então ajustada pela simulação. Os parâmetros do trânsito (raio do planeta, semieixo e ângulo de in-
clinação orbital) são escolhidos a partir do melhor ajuste dos dados, isto é, aqueles que apresentem
um χ2 mínimo.
4.1.1.1 Modelagem das manchas
As manchas são regiões mais frias e, portanto, mais escuras do que as demais regiões do disco
estelar ao seu redor, logo sua ocultação pelo planeta causará um ligeiro aumento da intensidade
durante um período muito curto do trânsito da ordem de alguns minutos. Isso ocorre porque a
diminuição da intensidade quando o planeta eclipsa uma região da superfície com mancha (região
escura) é menor do que quando o mesmo oculta uma região sem mancha, logo mais brilhante. A
magnitude da variação dessa intensidade depende da razão entre o tamanho da mancha e do planeta
eclipsante e também no contraste de brilho da mancha com relação ao disco estelar. Essa assinatura
é observada como pequenas variações de 0,1% do brilho da estrela durante o trânsito, com duração
de dezenas de minutos.
O modelo de trânsitos permite determinar as características físicas das manchas estelares,
tais como tamanho, intensidade e localização na superfície da estrela. O efeito de “foreshorte-
ning”1 é considerado neste modelo. Através do monitoramento cuidadoso de trânsitos planetários
1Efeito de projeção da área próximo ao limbo devido à superfície esférica
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sucessivos, pode ser possível (se as condições forem favoráveis) detectar uma mesma mancha em
trânsitos posteriores e assim obter informação sobre a rotação estelar (Silva-Valio, 2008) e até sobre
a evolução das manchas e um possível ciclo de atividade magnética.
A mancha estelar é modelada como um disco circular com as seguintes características:
• Tamanho: raio em unidade do raio planetário Rp;
• Intensidade: fração fi da intensidade do centro da estrela (máximo);
• Posição: longitude e latitude (xs,ys) com relação ao centro do disco estelar.
A posição xs ao longo da linha do trânsito é facilmente determinada a partir da posição
do máximo de intensidade da variação no fundo do trânsito na curva de luz, enquanto que a coor-
denada ys geralmente é tomada como a latitude da projeção do trânsito. Os valores de intensidade
e tamanho iniciais são estimados a partir da altura e largura das pequenas variações detectadas na
curva de luz.
4.1.1.2 Ajuste da curva de luz e das manchas
Para exemplificar o método da modelagem das manchas, nós utilizamos o centésimo trânsito de
Kepler-17, que possui três manchas evidentes (ver Figura 4.2). Inicialmente, deve-se ajustar a
curva de luz resultante do modelo sem manchas (utilizando o modelo de Silva (2003)) na curva
de trânsito e subtraí-la. Este cenário é apresentado na Figura 4.2b, onde o painel mostra a curva
de luz observada (preto) juntamente com a curva sem manchas (linha sólida azul) e a Figura 4.2c
apresenta o resíduo decorrente da subtração entre estas duas curvas, acentuando a presença de três
picos significativos (ajustados pela curva em vermelho).
Uma estimativa do ruído presente nos dados coletados pelo Kepler é dado pelo CDPP
(Combined Differential Photometric Precision), calculado para cada quarter da curva de luz (Ch-
ristiansen et al., 2012). Consideramos a incerteza dos dados, σ , como sendo a média dos valores
de CDPP em todos os quarters. Por inspeção visual, apenas picos com um tamanho acima de 10σ
são considerados como manchas e modelados, nunca excedendo o número máximo de 4 manchas
por trânsito. Com exceção apenas para 1 trânsito de Kepler-17, para o qual foi necessário ajustar 5
manchas.
As manchas modeladas estão limitadas entre as longitudes ± 70◦ para evitar quaisquer
distorções causadas pelo ingresso e egresso do trânsito planetário, pois nesta região as medidas da
curva de luz são muito menos precisas do que na região central do trânsito.
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Figura 4.2: Centésimo trânsito de Kepler-17 para ilustrar os métodos utilizados neste trabalho: mo-
delagem das manchas e integração do excesso nos resíduos. (a) Imagem sintetizada da estrela com
três manchas em sua superfícies. (b) Curva de luz do trânsito planetário plotada por cima da curva
de um modelo de estrela sem manchas (linha sólida azul). (c) Método 1: Resíduo resultante da sub-
tração entre as curvas, a curva em vermelho mostra o ajuste para picos significativos considerados
manchas. (d) Método 2: Integração do excesso (pintado em vermelho) presente no resíduo.
Para Kepler-17b, onde o plano orbital está alinhado com o equador da estrela, a latitude
das manchas permanece fixa e igual à projeção do trânsito planetário na superfície da estrela. Esta
latitude apresenta o valor de -14,6◦ e corresponde a um ângulo de inclinação de 87,84◦ , a qual foi
escolhida arbitrariamente para estar localizada no hemisfério Sul. Já para Kepler-63, devido à alta
obliquidade da órbita de seu planeta, ele oculta várias latitudes da estrela desde o equador até os
pólos.
Um reajuste nos valores retirados da literatura do semi-eixo maior e no raio do planeta para
Kepler-17b (Désert et al., 2011) e para Kepler-63b (Sanchis-Ojeda et al., 2013), foram necessários
para se obter um melhor ajuste de cada curva de trânsito. Desta forma, usamos os valores 5,729Rs
(Kepler-17b) e 19,35Rs (Kepler-63b) para o semi-eixo maior, enquanto que para o raio planetário
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nós adotamos os valores 0,00662Rs e 0,138Rs, respectivamente. Estes foram os valores usados no
modelo.
Para obter as características físicas das manchas, valores iniciais de seus parâmetros para
o ajuste das curvas de luz das estrelas Kepler selecionadas são previamente estabelecidos. Para o
raio e a intensidade foram escolhidos os valores iniciais de 0,5 Rp e 0,5 Ic. Para a longitude lg, os
valores são obtidos a partir do tempo aproximado do pico, t (em horas), calculado a seguir:
lg = asin
(
acos(90◦−360◦)(t/24)/Porb
cos(lat)
)
(4.1.2)
onde Porb é o período orbital e lat é a latitude da projeção do trânsito. O número de manchas é
determinado a priori para cada trânsito. Os parâmetros são escolhidos do melhor ajuste obtido da
minimização do χ2, calculado usando a rotina AMOEBA (Press et al., 1992).
4.1.2 Modelo do excesso dos resíduos
Assim como realizado no método anterior, nesta técnica nós usaremos as curvas de trânsito ob-
servadas da estrela após subtrair de um modelo de curva sem manchas, onde o resultado desta
subtração é denominado resíduo. Em seguida, nós integramos a área do resíduo localizada entre as
longitudes de ±70◦.
Para exemplificar este procedimento nós adotamos o centésimo trânsito de Kepler-17, ilus-
trado na Figura 4.2. A Figura 4.2b mostra a curva de luz observada sobreposta pela curva do modelo
sem manchas (linha contínua). A subtração entre estas curvas resulta no resíduo apresentado na Fi-
gura 4.2d. Com o resíduo torna-se mais fácil de se visualizar o excesso presente nas curvas de
trânsitos. Este excesso está associado à atividade magnética nas estrelas (manchas eclipsadas pela
passagem do planeta).
Por fim, nós somamos a área correspondente ao excesso nos resíduos (em vermelho na
Figura 4.2d) compreendidos entre as longitudes ± 70◦ (delimitadas pelas linhas tracejadas). Com
isso, podemos ter uma noção sobre a variação do nível da atividade estelar durante o período de
observação da estrela.
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4.2 Análise de periodicidade nas séries temporais
Para a análise de periodicidade em séries temporais tem sido amplamente utilizado nas demais
ciências o clássico método de Fourier. Entretanto, este método requer séries com intervalos igual-
mente espaçados, o que não é o caso dos dados astronômicos. Desta forma, Lomb (1976) e Scargle
(1982) desenvolveram um periodograma específico para dados não igualmente espaçados, conhe-
cido atualmente como o o algoritmo Lomb-Scargle. Este algoritmo pode ser baseado tanto numa
modificação da Transformada Discreta de Fourier (TDF) como também como na regressão de mí-
nimos quadrados dos dados decompostos em funções sinusoidais com um intervalo de frequências.
A potência do espectograma obtido é definida como:
PX(w) =
1
2σ2
[
[∑ni=1 Xi cos(2piwti)]2
∑ni=1 cos2 2piw(ti− τ(w)
)+
[∑ni=1 Xisen(2piwti)]2
∑ni=1 sen22piw(ti− τ(w)
)
]
(4.2.1)
em que σ2 representa a variância dos dados Xi e o parâmetro τ é definido como:
tan(4piwτ) = ∑
n
i=1 sen(4piwti)
cos(4piwti)
(4.2.2)
Porém, os dados das séries temporais podem ser ruidosos ou apresentar lacunas (espaça-
mentos sem dados) que podem gerar picos falsos no periodograma, ou seja, que não representam
alguma periodicidade nos dados. Por esta razão, é importante realizar testes estatísticos que deter-
minem a significância dos picos no periodograma, dado pelo valor-p.
O valor-p (p) é a probabilidade de se obter uma estatística de teste igual ou mais extrema
que aquela observada em uma amostra, dado que a hipótese nula é verdadeira. Isto significa que
ao realizarmos testes de hipóteses, o valor-p ajuda a determinar a significância dos resultados.
Os testes de hipóteses são utilizados para validar uma certa afirmação feita sobre uma amostra, e
no caso, a hipótese que está sendo julgada é denominada hipótese nula. Por exemplo, para este
trabalho, nós assumimos as seguintes hipóteses nulas:
a) Não existe periodicidades nos dados (a periodicidade que corresponde ao ciclo magnético).
b) O ruído tem uma distribuição Gaussiana, e portanto espectro de potência em qualquer frequên-
cia estará distribuído exponencialmente.
A significância de cada frequência presente no periodograma é determinada pelo valor-
p associado à ela. Quando adotamos o valor limite para o nosso valor-p, conhecido como nível
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de significância α , como sendo igual à 2σ (σ corresponde ao desvio padrão de uma distribuição
normal.) (p ± 0,022) ou 3σ (p ± 0,0013), se os demais valores do valor-p são menores ou iguais à
α , nossa hipótese nula é rejeitada, caso contrário, ela não é rejeitada.
Em nosso caso, a significância dos picos é obtida supondo que os dados são ruído branco
(white noise, em inglês) com distribuição gaussiana e variância σ2. Desta forma, a potência espec-
tral do periodograma Z = PX(w) em qualquer frequência w da amostra Xk está exponencialmente
distribuída com a função de densidade de probabilidade (PDF) dada por (Scargle, 1982):
fZdz = Pr[z < Z < z+dz] (4.2.3)
=
1
σ2X
e
−z
σ2X dz (4.2.4)
A função distributiva cumulativa (CDF) é então dada por:
FZ(z) = Pr[Z ≤ z] (4.2.5)
=
∫ z
ζ=0
fZ(ζ )dζ = 1− e
−z
σ2X (4.2.6)
E desta forma podemos calcular a probabilidade de que a potência do periodograma em
uma dada frequência é maior do que um certo ponto limite z′ específicado. Esta probabilidade,
conhecida como valor-p, corresponde a 1 - CDF:
Pr[Z > z′] = 1−FZ(z) = e
−z
σ2X dz (4.2.7)
Assim, quanto maior for a potência, menor a probabilidade de que tenha sido reproduzido
por um ruído, e portanto, mais favorável será de que ela seja devido a um comportamento periódico
característico e determinístico do sinal.
Capı´tulo 5
Propriedades físicas das manchas
Your reward will be the widening
of the horizon as you climb. And if
you achieve that reward you will
ask no other.
Cecilia Payne
Utilizando o método de trânsito proposto por Silva (2003), nós analisamos cada trânsito
separadamente e as pequenas variações (picos) na luminosidade detectadas durante o trânsito foram
interpretadas como sendo a presença de uma mancha ocultada pela passagem do planeta.
Nós analisamos um total de 507 trânsitos da Kepler-17 (Valio et al., 2016) e 122 trânsitos
da Kepler-63 (Netto, 2016) que apresentaram variações acima do limite adotado (10 CDPP).
A partir da análise destas variações produzidas na curva do trânsito planetário pela oculta-
ção das manchas, nós obtivemos um total de 1069 manchas modeladas para Kepler-17 e 297 para
Kepler-63. Desse total, nós estimamos a média para os seguintes parâmetros das manchas: raio, in-
tensidade e longitude. Este método permite a estimativa da temperatura T0 da mancha, uma região
mais fria do que a superfície da estrela onde ocorre a concentração de campos magnéticos intensos.
Supondo que tanto a superfície da estrela como a mancha irradiam como um corpo negro, a razão
das intensidades de ambas é dada pela relação:
fi =
ehν/KBTe f f −1
ehν/KBT0−1 (5.0.1)
E, portanto, temos a temperatura da mancha:
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T0 =
KB
hν ln
(
Ie
Im
(
e
hν
KTe f f −1
)
+1
) (5.0.2)
onde KB e h são as constantes de Boltzmann e Planck, respectivamente, ν é a frequência associada
com o comprimento de onda de 600 nm, fi é a fração da intensidade da mancha com respeito a
intensidade central da estrela Ic obtida com o ajuste, e Te f f é a temperatura efetiva da fotosfera
estelar. Considerando uma temperatura efetiva de 5781 K para Kepler-17 e 5576 K para Kepler-63,
nós encontramos uma temperatura média de 5000± 600 K e 4800± 400 K para as manchas destas
estrelas, respectivamente.
As médias dos parâmetros físicos das manchas obtidos são apresentadas na Tabela 5.1. A
distribuição dos parâmetros é mostrada na Figura 5.1 (Kepler-17) e 5.2 (Kepler-63). Para Kepler-
63, nós observamos que os valores do raio das manchas está compreendido entre 0,3 à 2,0 Rp. Para
a intensidade, observa-se uma variação de 0,1 à 0,8 Ic, equivalente à variação da temperatura de
3000K à 5400K. Enquanto que para Kepler-17, as variações são as seguintes: 0,1 à 2,0 Rp para o
raio, 0,1 à 1,0 Ic para a intensidade e 2000K à 6000K para a temperatura das manchas. Note que
em Kepler-17 a longitude das manchas estão concentradas preferencialmente no centro do trânsito,
e por esta razão existe um decréscimo na distribuição da longitude quando os valores aproximam
± 70◦. Entretanto, o mesmo comportamento não acontece em Kepler-63 já que a órbita do planeta
cruza várias latitudes da estrela.
Tabela 5.1: Valores médios dos parâmetros das manchas
Kepler-17 Kepler-63
Raio [Rp] 0,6 ± 0.3 0,8 ± 0.3
Raio [R⊕] 8,94 ± 0.0043 5,17 ± 0.0018
Raio [km] (57 ± 28) ×103 (33 ± 12) ×103
Intensidade [Ic] 0,54 ± 0.19 0,47 ± 0.16
Temperatura [K] 5000 ± 600 4800 ± 400
Longitude [◦] -3 ± 30 -7 ± 30
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Figura 5.1: Histogramas dos valores obtidos para os parâmetros das manchas de Kepler-17. Topo:
intensidade da mancha (em unidades de Ic), (meio) raio da mancha (em unidades de Rp) e tempe-
ratura (em unidades de K) e abaixo a longitude das manchas.
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Figura 5.2: Histogramas dos valores obtidos para os parâmetros das manchas de Kepler-63. Topo:
intensidade da mancha (em unidades de Ic), (meio) raio da mancha (em unidades de Rp) e tempe-
ratura (em unidades de K) e abaixo a longitude das manchas.
Capı´tulo 6
Ciclos de atividade magnética
A life spent in the routine of
science need not destroy the
attractive human element of a
woman’s nature.
Annie Jump Cannon
O estudo do comportamento das manchas estelares nos dá informações valiosas a respeito
do campo magnético das estrelas. Em geral, o número de manchas varia ao longo do tempo e segue
um ciclo, assim como o do Sol, que dura 11 anos. Neste trabalho, nós caracterizamos os ciclos
magnéticos das estrelas ativas Kepler-17 e Kepler-63. Para isso, adotamos dois diferentes métodos
para analisar a atividade estelar: (1) variação do número das manchas e o déficit do fluxo causado
pela presença das manchas e (2) estimativa do excesso dos resíduos durante os trânsitos. A partir
de cada método, estimou-se o período do ciclo magnético de cada estrela analisada.
6.1 Modelagem das manchas
No caso do Sol, o ciclo de atividade é caracterizado pelo número de manchas em sua superfície
e apresenta uma variação períodica a cada 11 anos. Similarmente, ciclos de atividade magnética
podem existir em outras estrelas com camada convectiva, como as estrelas do tipo solar. Dessa
forma, ao monitorarmos o número de manchas, durante aproximadamente 4 anos de observação
das estrelas (tempo de observação do telescópio Kepler), existe uma possibilidade de detectar ci-
clos estelares (com periodicidade ≤ 2 anos). No caso das estrelas analisadas neste trabalho, nós
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modelamos as manchas presentes em cada trânsito utilizando o método do ajuste das manchas (ver
Seção 4.1.1.1), e desta forma obtivemos o número de manchas por trânsito.
Figura 6.1: Ajuste quadrático (em vermelho) em Kepler-17 aplicado à série temporal relativa a
variação do número de manchas durante o tempo de observação da estrela.
Uma outra forma de estimar a atividade estelar é calculando o déficit no fluxo de lumino-
sidade da estrela devido à presença de manchas em sua superfície. O contraste ocasionado pelas
manchas é dado por 1− fi, onde fi é a intensidade relativa da mancha, dada pela expressão 5.0.1,
com respeito à intensidade no centro do disco estelar Ic. O valor fi = 1 significa que não existem
manchas na estrela. O déficit de fluxo de uma única mancha é o produto do contraste causado
pela mancha por sua área, logo para cada trânsito o déficit de fluxo total associado às manchas é
calculado somando todas as manchas individuais:
F ≈∑(1− fi)(Rstar)2
Tanto para o déficit de fluxo quanto para o número de manchas foi aplicada uma média
corrida a cada 5 pontos. Devido a este processo, o número de manchas passa a apresentar valores
não inteiros. Além disso, para remover possíveis tendências aperiódicas ou de longa duração (por
exemplo: picos que correspondam a períodos longos) nestas séries temporais, nós ajustamos uma
função polinomial de segunda ordem nos dados e a subtraímos (ver aplicação para Kepler-17 na
Figura 6.1). Este tratamento faz com que o resíduo do número de manchas e do déficit de fluxo
passem a ter valores negativos. As Figuras 6.2 e 6.3 mostram os dados tratados para o número de
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manchas (topo) e déficit de fluxo (abaixo) em ambas as estrelas.
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Figura 6.2: Resíduo do número de manchas (topo) e do déficit de fluxo total (abaixo) para Kepler-
17 obtidos dos trânsitos analisados com o método descrito nas Seções 4.1.1 and 4.1.1.1.
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Figura 6.3: Resíduo do número de manchas (azul, topo) e do déficit do fluxo (em verde, abaixo)
total causado pela presença de manchas em Kepler-63.
O periodograma Lomb Scargle (LS) (Scargle, 1982) é aplicado à estas séries temporais
para obtermos a periodicidade relacionada com o ciclo magnético. Para cada periodograma tam-
bém aplicamos um teste de significância para quantificar a significância dos picos obtidos. A
significância estatística associada à cada frequência f do periodograma é determinada pelo valor-p
(p) (em maiores detalhes na Seção 4.2). Para isso, nós adotamos como hipótese nula: (a) não existe
periodicidade nos dados, e (b) o ruído tem distribuição gaussiana, e portanto, o espectro de po-
tência LS em qualquer frequência estará exponencialmente distribuído. O valor correspondente do
valor-p em valor crítico é dado por z = [
√
(2)er f−1(1−2p)]−1. Nós adotamos o nível de signifi-
cância α como sendo 3σ (p± 0,0013), indicado por uma linha sólida vermelha nos periodogramas.
Cada periodograma apresenta no painel inferior um gráfico com os valores do valor-p associado às
frequências de cada pico. Isto significa que se o valor-p é menor ou igual à α , nossa hipótese nula
é rejeitada, caso contrário ela não é rejeitada. Portanto, quanto menor o valor-p, mais significante
será o pico encontrado no periodograma e menos será provavél de que tenha sido originado por um
ruído (sinal aleatório) da série temporal. A incerteza dos picos em cada periodograma é dada pela
metade da largura à meia potência do pico, conhecida como FWHM (do inglês, full width at half
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maximum).
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Figura 6.4: Espectro de potência indicando a peridiocidade relacionada com o resíduo do número
de manchas (azul) e com o resíduo do déficit de fluxo (verde) em Kepler-17. Linha vertical tracejada
indica a periodicidade obtida. As linhas sólidas vermelhas indicam os níveis de significância de 2σ
e 3σ .
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Figura 6.5: Espectro de potência indicando a peridiocidade relacionada com o resíduo do número
de manchas (azul) e com o resíduo de déficit do fluxo (verde) em Kepler-63, onde a linha vertical
tracejada indica a periodicidade encontrada. As linhas sólidas vermelhas indicam os níveis de
significância de 2σ e 3σ .
Ao aplicarmos o peridiograma LS, uma periodiciodade de longa duração foi claramente
identificada tanto para o resíduo do número de manchas quanto para o resíduo do déficit do fluxo
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dentro do intervalo de observação das estrelas, como podemos visualizar nas Figuras 6.4 (Kepler-
17) e 6.5 (Kepler-63). Para Kepler-17, tem-se um pico proeminente em 410 ± 60 dias relacionado
com o resíduo do número de manchas e 410± 190 para o resíduo do déficit do fluxo. Existe também
uma outra periodicidade significantiva em ∼ 104 dias ( f = 0,0096 dias−1) aparecendo em ambos
os casos. Este pico pode ser provavelmente um harmônico, pois corresponde à aproximadamente
4 vezes o valor da frequência do pico principal ( f = 0,0024 dias−1, P = 410 dias). Entretanto,
como estamos interessados em periodicidades de longa duração, adotamos Pciclo = 410 ± 70 dias
como sendo o mais relevante para o nosso caso, considerando a média das incertezas. Este valor
corresponde a um ciclo magnético de aproximadamente 1,12 ± 0,20 ano.
Kepler-63 apresenta uma periodicidade de 460 ± 60 dias levando-se em consideração o
resíduo do número de manchas, e 460 ± 50 dias para o resíduo do déficit do fluxo. Estas periodi-
cidades correspondem a um ciclo de 1,27 ± 0,20 ano. Existe também a presença de um forte pico
em ∼ 111 dias para o resíduo do déficit do fluxo, porém este período aparece no periodograma do
número de manchas com uma significância desprezível, o que nos leva a considerar que este pico
não deva ter relações com o ciclo magnético.
Nós cortamos a curva de luz nos períodos obtidos e as sobrepusemos no mesmo gráfico
(procedimento conhecido como “phase folding”, em inglês). Para os casos analisados, obtivemos 3
ciclos dentro do tempo total de observação (1240 dias para Kepler-17 e 1400 dias para Kepler-63).
Estes resultados estão apresentados nas Figuras 6.6 (Kepler-17) e 6.7 (Kepler-63).
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Figura 6.6: Sobreposição da periodicidade obtida para o resíduo do número de manchas (topo)
e para o resíduo do déficit de fluxo (abaixo) em Kepler-17 (410 dias) se repetindo por 3 vezes
durante o tempo de observação da estrela. A linha sólida em vermelho evidencia a presença da
periodicidade.
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Figura 6.7: Sobreposição da periodicidade obtida em Kepler-63 (460 dias) para o resíduo do nú-
mero de manchas (topo) e para o resíduo do déficit de fluxo (abaixo), se repetindo por 3 vezes
durante o tempo de observação da estrela. A linha sólida em vermelho mostra a presença da perio-
dicidade.
6.2 Integração do Excesso dos Resíduos
A partir da integração da área que corresponde ao excesso dos resíduos obtidos pela subtração das
curvas de trânsito observadas pela curva modelada sem manchas (ver Seção 4.1.2), pudemos carac-
terizar o nível de atividade magnética durante o tempo de observação das estrelas. Na Figura 6.8,
este excesso é plotado para todos os trânsitos, onde podemos verificar a existência de uma oscilação
no nível de atividade magnética, sendo alguns períodos mais intensos e outros mais fracos. Para
remover possíveis tendências, um ajuste polinomial quadrático também foi aplicado à esta série
temporal e subtraído.
Capítulo 6. Ciclos de atividade magnética 45
Figura 6.8: Nível de atividade magnética obtida através da integração do excesso nos resíduos
de todas as curvas de trânsito, como descrito nas Seção 4.2 para Kepler-17 (topo) e Kepler-63
(abaixo).
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Figura 6.9: Periodograma Lomb Scargle aplicado à integração de todos os excessos dos resíduos
de Kepler-17. O pico com maior significância é indicado por uma linha tracejada, e corresponde à
periodicidade de 490 ± 100 dias para Kepler-17. As linhas sólidas vermelhas indicam os níveis de
significância de 2σ e 3σ .
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Assim como fizemos anteriormente para o resíduo do número de manchas e do déficit de
fluxo total, também obtivemos o periodograma de Lomb Scargle para este método, e a significância
dada pelo valor-p associado à cada frequência do periodograma. Este periodograma está apresen-
tado nas Figuras 6.9 (Kepler-17) e 6.10 (Kepler-63), onde um pico significante é centrado em 490±
100 dias (1,35± 0,27 ano) para Kepler-17 e 460± 40 dias (1,27± 0,12 ano) para Kepler-63. O va-
lor encontrado para Kepler-63 se assemelha aquele obtido pelo método anterior, e que corresponde
a um ciclo de 1,27 ano. Existe também um pico notável em ∼ 205 dias ( f = 0,00485 dias−1), mas
este pico não aparece nos periodogramas do primeiro método e, portanto, não será considerado. Já
Kepler-17 apresenta um valor que se encontra dentro da faixa de incerteza do método anterior (ver
Figura 6.11). As periodicidades encontradas neste método apresentam um valor-p abaixo de 3σ da
distribuição (ver Figuras 6.9 e 6.10, abaixo), e portanto, são consideradas significantes.
Nos gráficos da Figura 6.12 (topo) nós cortamos a periodicidade obtida para Kepler-17
e a sobrepusemos no mesmo gráfico, a fim de se observar como esta periodicidade se comporta.
Obtivemos 3 ciclos durante o tempo de observação da estrela. O mesmo procedimento é aplicado
para a Kepler-63, com o qual obtemos também 3 ciclos (Figura 6.12, abaixo).
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Figura 6.10: Periodograma Lomb Scargle aplicado à integração de todos os excessos dos resíduos
de Kepler-63. O pico com maior significância é indicado por uma linha tracejada, e corresponde à
periodicidade de 460± 116 dias. As linhas sólidas vermelhas indicam os níveis de significância de
2σ e 3σ .
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Figura 6.11: Comparação entre as significâncias do pico obtidas entre o método 1 (verde) e o
método 2 (roxo) em Kepler-17. Pode-se observar que a incerteza do método 2 se encontra dentro
da faixa de incerteza do método 1.
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Figura 6.12: Sobreposição da periodicidade obtida para o nível de atividade em Kepler-17 (490
dias) e Kepler-63 (460 dias) se repetindo por três vezes durante o tempo de observação. A linha
tracejada em vermelho evidencia a presença da periodicidade.
6.3 Seleção de novas estrelas
Uma vez que os resultados obtidos pelos 2 métodos concordam entre si (ver Tabela 6.1), e como
o segundo método é mais rápido para a obtenção dos ciclos, nós aplicamos este método para uma
nova amostra de estrelas ativas observadas pelo telescópio Kepler. Inicialmente, nós selecionamos
8826 estrelas com planetas (confirmados e candidatos) e aplicamos a condição de que o CDPP12
> CDPP3. Isto é o que seria esperado para uma estrela ativa, já que nestas o ruído vai ser maior
devido à modulação rotacional em sua curva de luz. Do total, 240 estrelas apresentaram o critério
adotado para o CDPP. Em seguida, foi necessário verificar quantas destas estrelas apresentavam os
seguintes critérios para confirmar a presença de atividade:
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• Apresentar assinatura de atividade (modulação rotacional) na sua curva de luz
• Possuir ao menos 10 quarters de observação nos dados de baixa cadência
Apenas 10 estrelas restaram após a aplicação destes critérios. E por fim, 4 delas cumpriram
os últimos critérios necessários para a seleção:
• As estrelas tinham que possuir um planeta do tamanho de uma super-terra ou maior, pois
as curvas de trânsito são menos ruidosas e desta forma podem apresentar um sinal nítido da
presença de manchas.
• Os planetas tinham que apresentar um período orbital curto, assim poderíamos obter mais
trânsitos.
• Presença de manchas nas curvas de trânsito planetário
Portanto, nós aplicamos o segundo método utilizado neste trabalho nas seguintes estrelas
ativas selecionadas: Hat-p-11 (Kepler-3), Kepler-96, KIC 9705459 and KIC 5376836. Ao aplicar-
mos o algoritmo de Lomb Scargle, nós obtivemos um pico claramente visível em 300 ± 60 dias
para Hat-p-11, como mostrado na Figura 6.13. Kepler-96 e KIC 9705459 também mostram um
pico bem evidente em 540 ± 130 dias e 100 ± 9 dias, respectivamente (ver Figuras 6.14 e 6.15).
Por fim, KIC 5376836 apresenta um pico evidente em 42 ± 3 dias em seu periodograma, como
mostrado na Figura 6.16. Periodicidades mais altas não são possíveis de serem encontradas para
KIC 5376836, já que esta estrela foi observada por apenas 372 dias com os dados de baixa cadên-
cia. Todas estas periodicidades encontradas apresentam um valor-p abaixo do nível de significância
de 3σ , o que confirma a significância dos picos.
Entretanto, o catálogo Kepler das estrelas certificadas como falso positivos, atualizado
em junho de 2016, indicou que os planetas candidatos de KIC 5376836 e KIC 9705459 eram
falso positivos. Estas estrelas foram então classificadas como binárias eclipsantes, um sistema
constituído por duas estrelas de diferentes tamanhos, que visto da Terra, uma estrela passa na frente
da outra enquanto orbitam entre si. A estrela maior sofre eclipse parcial (conhecido como eclipse
primário) quando a sua companheira passa na sua frente, enquanto esta última passa por um eclipse
total (eclipse secundário) quando ocultada pela estrela maior. O eclipse secundário é mais díficil
de ser detectado, já que sua profundidade é muito pequena, e acaba sendo ocultado pelo ruído nas
curvas de luz. Isto faz com que em muitos casos o eclipse primário seja confundido com o trânsito
de um planeta do tipo Júpiter.
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Apesar de serem classificadas como falso positivos, nós decidimos considerar os resulta-
dos encontrados para estas estrelas como válidos. Nossa conclusão se deve ao fato de que mesmo
que o trânsito seja de uma estrela, e não de um planeta (como nos demais casos deste trabalho),
nós ainda podemos detectar a assinatura de manchas nestes trânsitos, o que não afeta os resultados
encontrados.
Figura 6.13: Periodograma Lomb Scargle aplicado à integração de todos os excessos dos resíduos
de Hat-p-11. O pico com maior significância corresponde à periodicidade de 300 ± 60 dias.
Figura 6.14: Periodograma Lomb Scargle obtido com a integração do excesso dos resíduos em
Kepler-96. Um pico em 540 ± 130 é claramente visualizado.
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Figura 6.15: Periodograma Lomb Scargle aplicado ao excesso dos resíduos na estrela KIC
09705459. É possível identificar um pico limpo com significância a cima de 3σ em 100 ± 9.
dias
Figura 6.16: Periodograma Lomb Scargle da estrela KIC 5376836 obtido a partir da integração do
excesso dos resíduos. O pico com maior significância corresponde a periodicidade de 42 ± 3 dias.
Para uma melhor comparação, os resultados para o período do ciclo magnético obtidos
com os dois métodos para as estrelas Kepler-17 e Kepler-63 são listados na Tabela 6.1. Os períodos
de ciclos obtidos para as demais estrelas analisadas apenas com o segundo método é listado na
Tabela 6.2.
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Tabela 6.1: Períodos do ciclo de atividade magnética obtidos a partir da análise das curvas de
trânsito com os seguintes métodos: modelagem das manchas e da soma dos excessos presentes nos
resíduos de cada trânsito.
Períodos do ciclo de atividade magnética
Modelagem de manchas Excesso no resíduo dos trânsitos
(Número de manchas) (Déficit de fluxo das manchas)
Kepler-17 1,12 ± 0,16 ano 1,12 ± 0,13 ano 1,35 ± 0,27 ano
Kepler-63 1,27 ± 0,16 ano 1,27 ± 0,14 ano 1,27 ± 0,12 ano
Tabela 6.2: Períodos do ciclo de atividade magnética obtidos pelo método de integração do excesso
dos resíduos para as demais estrelas analisadas neste trabalho.
Ciclos de atividade magnética
Estrela Pciclo (dias) Pciclo (anos)
Kepler-96 540 ± 130 1,50 ± 0,35
Hat-p-11 (Kepler-3) 300 ± 60 0,83 ± 0,16
KIC 9705459 100 ± 9 0,273 ± 0,024
KIC 5376836 42 ± 3 0,114 ± 0,007
6.4 Análise dos ciclos obtidos de acordo com a literatura
Em seguida, comparamos os resultados obtidos para o ciclo magnético das estrelas analisadas neste
trabalho com as estrelas que possuem seu período do ciclo já determinado na literatura. Desta forma
podemos verificar se nossos resultados estão consistentes e se nossas estrelas seguem o compor-
tamento apresentado para as estrelas ativas na relação período do ciclo versus período de rotação.
Selecionamos amostras de estrelas observadas de diferentes formas por diversos autores: Saar e
Brandenburg (1999) e Lorente e Montesinos (2005) analisaram as estrelas que tiveram suas linhas
de emissão de CaII H&K observadas no Observatório Mount Wilson, previamente analisadas por
Baliunas et al. (1996). Oláh et al. (2009) estudaram variações decadais em uma amostra de estrelas
ativas com dados fotométricos e espectroscópicos observados durante várias decadas. Messina e
Guinan (2002) monitoraram dados fotométricos de longa duração em análogas solares. Lovis et al.
(2011) selecionaram uma amostra de estrelas do tipo solar observadas pelo espectrógrafo HARPS1
e utilizaram a magnitude e duração da variabilidade do Ca II H&K para identificar os ciclos de
atividade.
1High Accuracy Radial velocity Planet Searcher
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Alguns trabalhos anteriores como os realizados por Baliunas et al. (1996), Saar e Branden-
burg (1999) e Böhm-Vitense (2007) mostram que o período do ciclo Pciclo e o período de rotação
Prot apresentam uma correlação, como também que as estrelas estão divididas em dois ramos: as
ativas e as inativas. Esta classificação varia de acordo com o nível de atividade dessas estrelas e
com o número de rotação por ciclo. A maioria das estrelas analisadas por Lovis et al. (2011) se
enquadra no ramos das inativas. O Sol com seu ciclo de 11 anos aparece no meio entre os dois
ramos.
Para uma melhor visualização, na Figura 6.17, apresentamos a relação entre Pciclo e Prot
utilizando as estrelas da literatura. As estrelas analisadas neste trabalho estão representadas por
uma estrela azul. O ramo das estrelas ativas é representado por uma linha azul e as invativas por
uma linha verde, e as linhas tracejadas conectam os valores apresentados para a mesma estrela (por
exemplo, estrelas com múltiplas periodicidades detectadas). Kepler-63 com o ciclo de 1,27 ano é
uma estrela ativa e apresenta uma posição localizada entre o ramo das ativas e das inativas. Kepler-
96 apresenta um um período de rotação de 15,30 dias, próximo do período de rotação de Kepler-17 e
da análoga solar HD 30495 que é de aproximadamente 11 dias. Todas estas três estrelas apresentam
um ciclo de curta duração, com um valor de 1,7 ano para HD 30495 (Egeland et al., 2015). Elas
se encontram próximo ao ramo das inativas, entretanto HD 30495 também possui um ciclo longo
de ∼ 12 anos que está em acordo com o ramo das ativas. Como observado anteriormente por
Böhm-Vitense (2007), algumas estrelas que estão localizadas no ramo das ativas, podem também
apresentar ciclos menores que caem no ramo das inativas. Este pode ser o caso de Kepler-17 e
Kepler-96, entretanto, como estamos limitados a um período de 4 anos de observação do telescópio
Kepler, não temos como verificar a existência de um ciclo maior.
KIC 5376836 e KIC 9705459 são estrelas que rotacionam muito rápido (Prot = 4 e 2,8
dias, respectivamente), e portanto é esperado que estas estrelas apresentem ciclos mais curtos. Nós
encontramos ciclos curtos de Pciclo = 42 ± 3 dias para KIC 5376836 e 100 ± 9 dias para KIC
9705459. De acordo com estes valores, estas estrelas se encontram no ramo das ativas no gráfico
da relação entre Pciclo e Prot.
Por fim, Kepler-3 é uma estrela que continua ativa, apesar de seu longo período rotacional
(Prot ∼ 30 dias) e sua idade (6,5 Giga-anos). Ela apresenta um ciclo curto de 300 ± 60 dias, e
encontra-se no ramo das inativas, como esperado devido ao seu período rotacional.
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Figura 6.17: Períodos do ciclo de atividade versus período de rotação estelar para uma amostra de
estrelas citadas na literatura. As linhas verticais pontilhadas conectam diferentes períodos obtidos
para a mesma estrela (por exemplo, estrela que apresentam dois ciclos). A linha azul corresponde
ao ramo das estrelas ativas e a linha verde indica o ramo das estrelas inativas. O símbolo de estrela
indica as estrelas analisadas neste trabalho.
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Visamos com este trabalho, ampliar o conhecimento acerca do campo magnético das es-
trelas do tipo solar, buscando entender a dinâmica de seu ciclo magnético. Para tanto analisamos
assinaturas do campo magnético como manchas estelares nas curvas de luz das estrelas do tipo
solar observadas pelo telescópio Kepler. Dois métodos foram aplicados para investigar a existência
do ciclo de atividade magnética: modelagem das manchas e excesso dos resíduos dos trânsitos. O
primeiro deles foi proposto por Silva (2003), e com ele obtivemos uma caracterização física das
manchas presentes no disco estelar, como sua temperatura, posição e intensidade. O segundo mé-
todo consistiu em uma nova técnica para se estimar o ciclo magnético das estrelas, utilizando-se do
excesso nos resíduos das curvas de trânsito planetário para estudar o nível de atividade magnética.
Duas estrelas ativas do tipo solar foram analisadas inicialmente: Kepler-17 e Kepler-63.
Ambas as estrelas foram observadas pelo telescópio espacial Kepler. Através da fotometria gerada
pelo Kepler foi possível detectar 834 trânsitos para Kepler-17 e 150 para Kepler-63. Utilizando o
modelo desenvolvido por Silva (2003), foram modeladas para cada uma destas estrelas um total
de 1069 e 297 manchas ocultadas pelo trânsito do planeta, respectivamente. Além disso, com este
modelo foi possível obter características físicas das manchas, tais como intensidade, tamanho e
localização. Os valores médios obtidos para os parâmetros físicos destas manchas em Kepler-17
foram: Rm = 0,6 ± 0,3 Rp , Im = 0,54 ± 0,19 Ic e Tm = 5000 ± 600 K, onde Rp é o raio do planeta,
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Ic é a intensidade central da estrela. Enquanto que Kepler-63 apresentou os seguintes resultados:
Rm = 0,8 ± 0,3 Rp , Im = 0,47 ± 0,16 Ic e Tm = 4800 ± 400 K.
A partir destes resultados pudemos verificar a variação do número de manchas ao longo
do período observado da estrela. Como também, pudemos calcular o déficit de fluxo subtraído da
estrela pela presença das manchas. Utilizando-se do déficit de fluxo e do número de manchas por
trânsito, nós aplicamos o método Lomb Scargle para estimar o ciclo de atividade magnética destas
estrelas. Como resultado, para Kepler-17 obtivemos um pico centrado em 410 ± 60 dias (1,12 ±
0,16 ano) levando em consideração o número de manchas e 410± 50 dias (1,12± 0,13 ano) para o
déficit de fluxo. Enquanto que Kepler-63 apresentou um pico em 460 ± 60 dias (1,27 ± 0,16 ano)
para o número de manchas e 460 ± 50 (1,27 ± 0,14 ano) para o déficit de fluxo.
Com o segundo método, nós integramos todo o excesso presente nos resíduos obtidos
pela subtração das curvas de trânsito pela curva modelada sem manchas. Aplicando novamente
o método Lomb Scargle, nós encontramos um ciclo de 490 ± 100 dias (1,35 ± 0,27 ano) para
Kepler-17 e 460 ± 40 dias (1,27 ± 0,12 ano) para Kepler-63.
Nosso estudo mostra que os dois métodos utilizados para detectar ciclos de atividade atra-
vés dos trânsitos conseguem encontrar resultados que concordam entre si. Isto implica que as
técnicas utilizadas são consistentes e contribuem para o estudo de atividade estelar trazendo uma
nova forma de estimar ciclos magnéticos. Como os resultados estão em acordo, nós selecionamos
mais estrelas Kepler para serem analisadas com o segundo método. Este método foi escolhido
pois ele é muito mais rápido para determinar ciclos magnéticos já que necessita apenas realizar a
integração da área total do excesso dos resíduos resultante da atividade magnética (manchas) nas
curvas de trânsito.
Do total de uma amostra de 8826 estrelas, apenas quatro cumpriram todos os critérios
adotados para selecionar estrelas ativas com planetas e foram analisadas com o método do excesso
dos resíduos. Entretanto, os planetas candidatos das estrelas KIC 9705459 e KIC 5376836 foram
catalogados como falso positivos. Estas estrelas foram classificadas como binárias eclipsantes, e
com os trânsitos da estrela primária é possível de detectar manchas da mesma forma que procede-
mos com os trânsitos planetários, o que não afeta os resultados encontrados. Aplicando o algoritmo
de Lomb Scargle, foram encontrados os seguintes períodos de atividade magnética: 300 ± 60 dias
para Hat-p-11, 540 ± 130 dias para Kepler-96, 100 ± 9 para KIC 9705459 e 42 ± 3 dias para KIC
5376836.
Fazendo uma comparação com os dados da literatura, os períodos de ciclo obtidos para
Kepler-17, Kepler-63 e Kepler-96 estão de acordo com o período encontrado por Metcalfe et al.
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(2010), 1,6 ano para o ciclo magnético da estrela ι Horologii observada durante 2008 e 2009.
Considerando a relação entre o período de rotação e o período do ciclo proposto por Saar e Bran-
denburg (1999) que separa as estrelas em dois ramos: as ativas e inativas, apresentado na Figura
6.6, nós podemos observar que Kepler-63, que é uma estrela jovem do tipo solar, está localizada
entre as sequências ativa e inativa. Enquanto que KIC 5376836 e KIC 9705459 se encaixam bem
na sequência das ativas. A estrela KIC 5376836 possui apenas 372 dias de observação nos dados
de baixa cadência do Kepler, o que pode justificar o fato de encontrarmos uma periodicidade de
apenas 42 dias.
Kepler-96 e Kepler-17, apesar de serem estrelas ativas, encontram-se no ramo das inativas.
Entretanto, como proposto por Böhm-Vitense (2007), estrelas no ramo das ativas podem também
apresentar ciclos mais curtos que caem no ramo das inativas, o que poderia explicar tal comporta-
mento. Observações de Kepler-17 mostram que esta estrela apresenta 4% da área de sua superfície
coberta por manchas, sendo este percentual muito maior que o presente no Sol, que é menor de
1%, o que indica que esta estrela também deve possivelmente apresentar um ciclo de longa perio-
dicidade. Os períodos do ciclo magnético encontrados para Kepler-17 e Kepler-96 se aproximam
muito do período estimado por Egeland et al. (2015) para a análoga solar HD 30495, como também
com o ciclo de 1,5 ano encontrado por Salabert et al. (2016) para a análoga solar KIC 10644253.
Em particular, HD 30495 também possui um outro período mais longo de∼ 12 anos, e encontra-se
no ramo das estrelas ativas. Infelizmente, como estamos limitadas ao curto tempo de observação do
telescópio Kepler (≤ 4 anos), não temos como investigar se Kepler-17 e Kepler-96 de fato possuem
um ciclo de longa duração.
Por fim, Hat-p-11 (Kepler-3) é um caso especial comparado com as demais estrelas deste
trabalho. Ela apresenta um período longo de rotação (Prot ∼ 30 dias) e é mais velha do que o Sol,
com uma idade de 6,5 Giga-anos. Portanto, seria esperado que esta estrela não estivesse mais ativa,
o que não é o caso. Uma possível explicação para a presença de atividade magnética é que Hat-p-11
encontra-se interagindo magneticamente com um planeta do tipo Júpiter quente que orbita muito
próximo dela (Porb = 4,88 dias). Como esperado, devido a seu longo período rotacional e ao ciclo
encontrado, esta estrela encontra-se na sequência das inativas.
Os resultados encontrados neste trabalho, com exceção de KIC 5376836 e KIC 9705459,
apresentam um Pciclo dentro da mesma faixa de 300-900 dias encontrada para nove estrelas Kepler
analisadas por Vida et al. (2014).
Apesar de não termos explorado diretamente a relação entre o período do ciclo e os pos-
síveis dínamos que estariam operando nestas estrelas, nosso estudo determinou ciclos magnéticos
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de curta duração (Pciclo ≤ 2 anos) para estrelas do tipo solar de diferentes idades, sendo elas mais
jovens ou mais velhas do que o Sol. Também, exploramos a relação entre o período de ciclo e o
período de rotação, que é fundamental para caracterizar o dínamo, já que este está intrínsicamente
relacionado com a rotação da estrela. Na literatura, muitos estudos sobre o dínamo foram realiza-
dos utilizando esta relação (Prot vs Pciclo), entre eles, a Böhm-Vitense (2007) mostrou que a razão
Prot/Pciclo que resulta no número de rotações por ciclo de atividade é aproximadamente o mesmo
em cada sequência (ativa e inativa), mas diferente nas diferentes sequências. Isto a levou a concluir
que estas sequências eram regidas por diferentes mecanismos de dínamo. Entretanto, como vimos
no nosso gráfico 6.17, a inserção de novas estrelas ocasionou em um espalhamento nas sequências,
e provalmente na necessidade de uma nova sequência para as estrelas de rápida rotação (conhecidas
como “fast rotators”).
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ABSTRACT
The stellar magnetic field plays a crucial role in the star internal mechanisms, as in the interactions with its
environment. The study of starspots provides information about the stellar magnetic fieldand can characterize the
cycle. Moreover, the analysis of solar-type stars is also useful to shed light onto the origin of the solar magnetic
field. The objective of this work is to characterize the magnetic activity of stars. Here, we studied two solar-type
stars, Kepler-17 and Kepler-63, using two methods to estimate the magnetic cycle length. The first one
characterizes the spots (radius, intensity, and location) by fitting the small variations in the light curve of a star
caused by the occultation of a spot during a planetary transit. This approach yields the number of spots present in
the stellar surface and the flux deficit subtracted from the star by their presence during each transit. The second
method estimates the activity from the excess in the residuals of the transit lightcurves. This excess is obtained by
subtracting a spotless model transit from the light curveand then integrating all the residuals during the transit. The
presence of long-term periodicity is estimated in both time series. With the first method, we obtained Pcycle =
1.12±0.16 year (Kepler-17) and Pcycle = 1.27±0.16 year (Kepler-63), and for the second approach the values
are 1.35±0.27 year and 1.27±0.12 year, respectively. The results of both methods agree with each other and
confirm their robustness.
Key words: stars: activity – stars: magnetic field – starspots
1. INTRODUCTION
Magnetic fields comparable to that of our Sun appear in the
internal regions of all cool, low-mass solar-type starsin small
or higher scales (Luftinger et al. 2015). The presence of the
magnetic field can affect the evolutionary stages of a star and is
responsible for its magnetic activity. The evidence of the
magnetic field presence is the emergence of dark spots in active
regions on the stellar surface. The number of spots appearing
and disappearing in the stellar disk varies in cycles. This
behavior observed in the Sun shows an 11 year cycle, but it also
happens in other stars.
The HK-project using the Mount Wilson Observatory,
investigated hundred of stars by observing the Ca II HK lines
to find stellar cycles similar to the solar case, with 52 of them
showing this periodic behavior (Baliunas et al. 1995). Using
the Mount Wilson data, Saar & Brandenburg (1999) also
studied stellar cycles and multiple cycles. From these
observations, they estabilished the relation between stellar
rotation period, Prot, and magnetic cycle period, Pcycle, as a
function of the Rossby number, dividing the stars into active
(A) and inactive (I) branches, which were distinguished by the
number of rotations per cycle and activity level. Later, several
long photometric records for a significant sample of stars
became available, and other studies of the stellar cycles were
performed (Messina & Guinan 2002; Oláh et al. 2009; Lovis
et al. 2011).
Along with the 11 year cycle of the Sun, there are other
short-durationcycles, known as quasi-biennial oscillations
(QBOs). Fletcher et al. (2010) found a quasi-biennial period
of 2 years in the low-degree solar oscillation frequencies of the
Sun after separating this signal from the influence of the
dominant 11 year solar cycle. In addition, Bazilevskaya et al.
(2014) reported solar QBOs with a timescale of 0.6–4 years. In
other stars, some short-period variations were also reported.
The first were detected by Baliunas et al. (1995) in two stars
from the Mount Wilson survey:HD 76151 with 2.52 years and
HD 190406 with 2.60 years. Oláh et al. (2009) found 15 stars
showing multiple cycles using the analysis of Ca II emission.
Using high cadence SMARTS HK data, Metcalfe et al. (2010)
discovered a 1.6 year magnetic activity cycle for the solar twin
ι Horologii and found two cycles in ò Eridani, one of 2.95 years
and a long-term cycle of 12.7 years. Egeland et al. (2015) also
found a short-period ∼1.7 year for the solar analogue HD
30495. Using Kepler observations, Salabert et al. (2016)
discovered from the analysis of frequency shifts a 1.5 year
variation for the solar analog KIC 10644253, whichcould be a
short-period or quasi-biennal oscillation.
Other techniques such as monitoring starspots can provide
information on stellar cycles. Evidence of the spots can be
found by analyzing planetary transits in the star’slight curve
(Nutzman et al. 2011; Sanchis-Ojeda & Winn 2011; Oshagh
et al. 2013). Small variations in the light curve occur because
when the planet eclipses the star it may occult spots on the
stellar surface, causing an increase in the luminosity during the
transits. Silva (2003) developed a method to infer the properties
of starspots from high precision transit photometry, such as
size, position, and intensity. Here we use this model to
characterize the magnetic cycle of two active solar-type stars:
Kepler-17 and Kepler-63. To cross check this model, we
adopted a new technique, calledtransit residualexcess, to
verify the variation of the level of activity in both stars.
This paper is organized as follows. Section 2 provides an
overview of the observations for Kepler-17 and Kepler-63.
Section 3 explains the first method adopted in this work,
whereas the Section 4describes the physical parameters of the
modeled spots. Section 5 presents the second method and the
results for the activity cycles obtained with both methods. The
paper finishes with the discussions and conclusions, presented
in Sections 6 and 7, respectively.
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2. OBSERVATIONS
The stars analyzed in the present work, Kepler-17 and
Kepler-63, were observed by the Kepler satellite. This mission
was responsible for collecting data of thousand of stars and
planets (Borucki et al. 2010). The duration of the mission was
scheduled for 3.5 years, initially scheduled to finish in 2012,
but was extended to 2016 (K2 mission) (see Howell et al.
2014). The telescope has an aperture of 95 cm and explores
about 1.6×105 stars in a field of 150 deg2. It was projected to
discover Earth-sized planets located in the habitable zones of
stars (dwarfs F to K). To keep the solar panel toward the Sun,
the spacecraft needed to rotate about its axis by 90° every 93
days; this time interval is known as a“quarter.” A total of 2327
planets have been confirmed thus far,and there are 4706 planet
candidates.1
The lightcurves can be obtained from the MAST2 (Mikulski
Archive for Space Telescopes) database. The observations of
the target stars were made during16quarters and consistof
long (one data point each, 29.4 minutes) and short cadence data
(∼1 minute time resolution). For our study, we selected only
short-cadence lightcurves,because we are interested in short-
timescale variations, with planetary transits over the whole
period of operation of the satellite.
The stars analyzed here are active solar-type stars. Kepler-17
is a G2V star with age <1.8 Gyr and Kepler-63 is also a young
G-type star (subclass still unknown) of about 200Myr. Both
stars are accompanied by a giant planet in close orbit (a hot
Jupiter): Kepler-17b has ≈2.5 Jupiter masses and an orbital
period of 1.486 days (Désert et al. 2011), while Kepler-63b has
≈0.4 Jupiter masses and an orbital period of 9.434 days.
During the 1240 days of observation of the Kepler mission, a
total of834 possible transits were detected for Kepler-17, while
Kepler-63 was observed for 1400 days and 150 transits were
registered. The light curves of these stars showthat they are
very active and marked by rotational modulations caused by
the presence of starspots, with a peak-to-peak variation of 6%
for Kepler-63 and 4% for Kepler-17. The active regionof
Kepler-17 was previously analyzed by Bonomo & Lanza
(2012)who found aspotarea 10–15 times larger than the solar
oneand evidenceof a differential rotation in latitudesimilar to
the those presented in the Sun. A study of spot evolution in this
star was also perfomed by Davenport et al. (2015). The
physical properties of the stars and their planets are shown in
Tables 1 and 2, respectively.
3. SPOT MODELING
To characterize the spots, we adopted the transit model
proposed by Silva (2003) whichuses small transit photometry
variations to infer the properties of starspots. The passage of the
planet in front of the star may occult solar-like spots on the
stellar surface, producing a slight increase in the luminosity
detected during a short period (minutes) of the transit. This
occurs because the spot is darker (acooler region) than the
stellar photosphere and causes a smaller decrease in the
Table 1
Observational Parameters of the Stars
KIC Number Mass (Me) Radius (Re) Age (Gyr) Effective Temperature (K) Rotation Period (days) Reference
Kepler-17 10619192 1.16±0.06 1.05±0.03 <1.78 Gyr 5780±80 11.89±0.15 (1), (2)
Kepler-63 11554435 -+0.984 0.0350.04 -+0.901 0.0270.022 0.2 Gyr 5580±50 5.401±0.014 (3)
References. (1) Bonomo et al. (2012), (2) Désert et al. (2011) and (3) Sanchis-Ojeda et al. (2013).
Table 2
Observational Parameters of the Planets
KIC Number Mass (Mjup) Radius (Rjup) Radius (Rstar) Orbital Inclination, i (deg) Semimajor Semimajor Reference
Period (days) axis, a (au) axis, a (Rstar)
Kepler-17b 10619192 b 2.45±0.014 1.442a 0.138a 1.485 87.2±0.15 0.0279a 5.729a (1), (2)
Kepler-63b 11554435 b <0.3775 0.593a 0.0662a 9.434 87.8 -+0.0190.018 0.081
a 19.35a (3)
Note.
a Modified values to obtain a better fit of each transit light curve.
References. (1) Bonomo et al. (2012), (2) Désert et al. (2011) and (3) Sanchis-Ojeda et al. (2013).
Figure 1. Top: 2D simulated image of a star with quadratic limb darkening and
one spot, and its planet, assumed as a dark disk. Bottom: resulting light curve
from the transit, with the “bump” due to spot-crossing by the planet.
1 https://www.nasa.gov/mission_pages/kepler/main/index.html,
2017 July.
2 https://archive.stsci.edu/
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intensity than when it blocks a region without spots. This effect
is shown in Figure 1.
This model simulates a star with quadratic limb darkening as a
2D image and the planet is assumed to be a dark disk with radius
Rp/Rstar, where Rp is the radius of the planet and Rstar is the
radius of the primary star. For each time interval, the position of
the planet in its orbit is calculated according to its parameters:
inclination angle i and semimajor axis a. The simulated light
curve results from the intensity integration of all the pixels in the
image for each planet position during the transit. All the
simulations are performed considering a circular orbitthat is null
eccentricity. Applications of such amodel are described in Silva
(2003) for HD 209458, Silva-Valio et al. (2010), and Silva-Valio
& Lanza (2011) for the active star CoRoT-2.
An example of the application of this model is shown in
Figure 2 for the 120th transit of Kepler-17, where the top panel
shows the fit with three spots (red curve), together with the
model of a star without any spots (yellow curve). The bottom
panel of Figure 2, shows the residuals from the subtraction of
the spotless model, where the spots became more evident, as
the three “bumps” seen in the residuals. An estimation of the
noise presented in the Kepler data is given by the Combined
Differential Photometric Precision (CDPP, see Christiansen
et al. 2012), computed for each quarter in the light curve. We
considered the uncertainty in the data, σ, as being the average
of the CDPP values in all quarters. Only the “bumps” that
exceed the detection limit of 10σ are assumed as spots and
modeled. The modeled spots are constrained within alongitude
of ±70° (dashed lines) to avoid any distortions caused by the
ingress and egress branches of the transit. In this region
thelight curve measurements are much less accurate than in the
central part of the transit due to the steep gradients in intensity.
The maximum number of spots modeled per transit was set to
four, with an exception for only one transit of Kepler-17, where
it was necessary to fit fivespots.
The model assumes that the spots are circular and described
by three parameters: size (in units of planetary radius Rp),
intensity with respect to the surface of the star (in units the
maximum intensity at disc center, Ic), and longitude (allowed
range is ±70° to avoid distortions of the ingress and egress of
the transit). For Kepler-17, where the orbital plane is aligned
with the stellar equator, the latitude of the spots remains fixed
and equal to the planetary transit projection onto the surface of
the star. This latitude is −14°.6 and corresponds to an
inclination angle of 87°.84, whichwas arbitrarily chosen to
be South. Moreover, the foreshortening effect is taken into
account for the spots near the limb. Due to the high obliquity of
the orbit of Kepler-63b, the planet occults several latitudes of
the star from its equator all the way to the poles.
Figure 2. The 120th transit from Kepler-17 illustrates a typical example of the spot fit by the model developed by Silva (2003). Top: transit light curve with the model
of a spotless star overplotted (yellow). Bottom: residuals of the transit light curve after subtraction of a spotless star model. The red curve shows the fit to the data
“bumps” on both panels.
Table 3
Average Values for the Parameters of the Spots
Kepler-17 Kepler-63
Radius (Rp) 0.6±0.3 0.8±0.3
Radius (km) (57±28)×103 (33±12)×103
Intensity (Ic) 0.54±0.19 0.47±0.16
Temperature (K) 5000±600 4800±400
Longitude (°) −3±30 −7±30
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It was necessary to refine the values from the semimajor axis
and planet radius taken from the literature (Désert et al. 2011)
for Kepler-17b and (Sanchis-Ojeda et al. 2013) for Kepler-
63bto obtain a better fit for each transit light curve. Therefore,
we used 5.729 Rstar (Kepler-17b) and 19.35 Rstar (Kepler-63b)
for the semimajor axis, while for the planet radius we adopted
0.0662 Rstar and 0.138 Rstar, respectively (see Valio et al. 2016
and Netto & Valio 2016). These values represent 8% and 6%
(radius) and 4% and 1% (semimajor axis) increase, respec-
tively, for Kepler-17 and Kepler-63, with respect to the initial
values given in (Bonomo et al. 2012) and Sanchis-Ojeda
et al. (2013).
The residuals from each transit light curve were fit using this
model. We performed initial guesses manually, for the
longitude of the spot, lgspot, obtained from the approximate
central time of the “bump,” ts (in hours), computed as
Figure 3. Histograms of the spots parameters for Kepler-17: spotintensity (in
units of Ic) (top), spotradius (in units of Rp) (middle), and temperature
(bottom).
Figure 4. Same as Figure 3butfor Kepler-63.
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follows:
( ) ( ) ( )=  - 
⎧⎨⎩
⎡
⎣⎢
⎤
⎦⎥
⎫⎬⎭t a
P
90 arcos
sin lg cos lat
360
24 hr 1s
s s orb
where Porb is the orbital period, lats is the latitude of the spot in
the stellar surface and a is the semimajor axis. The number of
spots was determined a priori for each transit. For the radius
and intensity, we considered initial guesses of 0.5 Rp and 0.5 Ic.
Figure 5. Number of spots (top) and total flux deficit (bottom) caused by the spots in Kepler-17 derived from the transits analyzed with the method described in
Sections 3 and 4.
Figure 6. Number of spots (top) and total flux deficit (bottom) in Kepler-63.
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The parameters for the spots are chosen from the best fit
obtained by the minimization of the χ2, calculated using the
AMOEBA routine (Press et al. 1992).
4. PHYSICAL PARAMETERS OF SPOTS
Using the model transit light curve proposed by Silva (2003)
and described in the previous section, we analyzed each transit
separately and the small variations in the luminosity detected
during the transit were interpreted as the presence of a spot
occulted by the planet. A total of 507 transits for Kepler-17 and
122 for Kepler-63 showed “bumps” in the light curve residuals
above the adopted threshold of 10 CDPP. From the analysis of
these “bumps,” we obtained a total of 1069(Kepler-17) and
297 spots(Kepler-63) and estimated their average parameters
(radius, intensity, and longitude). Furthermore, from the
relative spot intensity it is possible to estimate its temperature
by considering that both the photosphere and the spots radiate
like a blackbody, according to the equation:
( )= --
n
n
I
I
e
e
1
1
2
h K T
h K T
spot
star
B
B
eff
0
from which we obtain the temperature of the spots:
( ( ) ) ( )n= - +nT
K
h f eln 1 1
3b
i
h KT0 eff
where Kb and h are the Boltzmann and Planck constants,
respectively, and ν is the frequency associated with a
wavelength of 600 nm, fi is the fraction of spot intensity with
respect to the central stellar intensity Ic obtained from the fit,
and Teff is the effective temperature of the star. Considering an
effective temperature of 5781 K for Kepler-17 and 5576 K for
Kepler-63, we found an average spot temperature of
5000±600 K and 4800±400 K, respectively, for both stars.
Figure 7. (Top) Power spectrum indicating the periodicity of the spots number (blue) and of the flux deficit (green) for Kepler-17. The highest peak is indicated by the
vertical dashed lines and is 410±60 days for the spot number and 410±50 days for the spot flux. (Bottom) Pvalues associated witheach frequency from the
periodogram, the significance level is assumed to be 3σ.
Figure 8. Power spectrum indicating the periodicity of the number of spots (top) and of the flux deficit (bottom) for Kepler-63. The highest peak is indicated by the
dashed lines and is 460±60 days for the number of spotsand 460±50 days for the spot flux.
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These results are summarized in Table 3. The distributions of
the parameters are presented in Figures 3 and 4. In the case of
Kepler-63, we can observe that the radii of the spots are between
the range 0.3 up to 2.0 Rp. For the intensity, we have a variation
from 0.1 to 0.8 Ic. The temperature varies from 3000 to 5400K.
The longitude varies from −50° to +50°. For the other star,
Kepler-17, the variation of the spots parameters are the
following: 0.1–2.0 Rp for the radius, 0.1–1.0 Ic for intensity,
2000–6000 K for the temperature, and ±50° is the range for the
longitude. Note that in Kepler-17 the longitude of the spots are
Figure 9. Three-folded data of Kepler-17 for both number of spots and total flux deficit, the 410 days periodicity clearly showing.
Figure 10. Same as Figure 9but for Kepler-63, indicating the periodicity of 460 days of the spot data.
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concentrated preferentially in the center of the transit, and for
this reason, there is a decrease when the values approach ±70°,
however, the same does not happen for Kepler-63, due to the
fact that the orbit of the planet crosses several latitudes. For
further details of the spot modeling, see Valio et al. (2016) and
Netto & Valio (2016) for Kepler-63.
5. STELLAR MAGNETIC ACTIVITY
Our aim is to characterize the magnetic cycles of Kepler-17
and Kepler-63. For this purpose we adopted two different
methods as proxies for the stellar activity: (1) number and flux
deficit of the spots modeled in the previous section and (2)
Figure 11. Top: 100th transit light curve of Kepler-17. Overplotted is a simulated light curve without spots (solid curve). Bottom: residuals of the subtracted light
curve. The dashed vertical lines correspond to longitudes ±70°.
Figure 12. Activity level from the integration of all light curve residuals excess during transits as described in Section 5.2 for Kepler-17 (top) and Kepler-63 (bottom).
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estimate of the excess residuals during transits. These
procedures were applied to a total of 583 transits for Kepler-
17 and 131 transits for Kepler-63. Details and results from both
methods are described below.
5.1. Spot Modeling
In the case of the Sun, the number of spots on the solar
surface is the most common proxy of its activity cycle and
displays a periodic variation every 11 years or so. Similarly, the
number of spots that appears at the surface of a star varies in
accordance with the stellar magnetic cycle. Thus by monitoring
the number of spotsduring the approximately 4 years of
observation of the Kepler stars, it is in principle possible to
detect stellar cycles.
Another way to estimate stellar activity is bycalculating the
flux deficit resulting from the presence of spots on the star
surface. The spots’ contrast is taken to be - f1 i, where fi is the
relative intensity of the spot with respect to the disk center
intensity Ic. A value of fi = 1 means that there is no spot at all.
The relative flux deficit of a single spot is the product of the
spot contrast and its area; thus for each transit the total flux
deficit associated with spots was calculated by summing all
individuals spots:
( )( ) ( )å» -F f R1 . 4i spot 2
To the resulting flux deficit and spot number we apply a
running mean over a range of five data points. Note that due to
this process, the number of spots may have non-integer values.
Also, to remove possible aperiodic or long duration trends in
these time series, we applied a quadratic polynomial fit to the
data and then subtracted it. Due to this procedure, the number
of spots and the flux deficit can be negative. Figures 5 and 6
show these treated results for the number of spots (top, in blue)
obtained from modeling each transit and the total flux deficit
(bottom, in green) for both stars.
A Lomb–Scargle periodogram (LS; Scargle 1982) is
perfomed on these time series to obtain the period related to
the magnetic cycle. In addition, we applied a significance test to
quantify the significance of the peaks from the LS period-
ogram. For this, we assumed the null hypothesis as: (a) there is
no periodicity in the data, and (b) the noise has a Gaussian
distribution, thus the periodogram power spectrum in any
frequency of the data will be exponentially distributed. The
statistical significance associated to each frequency in the
periodogram is determined by the p-value (p). The smaller the
pvalue, the larger the significance of the peak. The corresp-
onding values for pin critical values are given by
( ) ( )= --z p2 erf 1 21 . We adopted the significance level α
as being 3σ (p±0.0013). If the pvalue is less thanor equal to
the significance level, our null hypothesis is rejected; other-
wise, it is not rejected. The result of the significance test is
plotted below the periodogram for each starin Figures 7 and 8.
The uncertainty of the peaks in the periodogram is given by
theFWHM of the peak power.
By computing the LS periodogram, it is possible to detect
the existence of a periodicity in the spot number and flux deficit
throughout the 4 years of observation. This result is presented
Figure 13. LSperiodogram applied to the integrated transit residuals excess of Kepler-17 (top) and Kepler-63 (bottom). The highest peak, indicated by a dashed line,
corresponds to a periodicity of 500±100 days for Kepler-17 and 460±40 days for Kepler-63.
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in Figures 7 and 8. In both situations, a long-term periodicity is
found. For Kepler-17, a prominent peak is seen at
410±60 days (number of spots) and 410±50 days (flux
deficit). There is also another significant periodicity in ∼104
days ( f = 0.0096 days−1) appearing in both cases. This peak
might be a harmonic, because it is approximately four times the
value of the frequency from the main peak ( f = 0.0024, P =
410 days). However, as we are interested only in long-term
periodicities, we adopted Pcycle = 410 days as being the most
relevant peak for our case. This yields a magnetic cycle of
approximately 1.12 year.
Kepler-63 shows a periodicity of 460±60 days, taking into
account the total number of spots, and 460±50 days for the
flux deficitas shown in Figure 8. This corresponds to a cycle of
about 1.27±0.16 year. There is also a strong peak at ∼111
days for the total flux deficit, however this period appears at the
number of spots periodogram with a very small significance,
thus we do not consider this peak.
We folded the data of both spot number and total flux deficit
by the dominant period obtained in the periodograms. These
results are presented in Figures 9 (Kepler-17) and 10 (Kepler-
63), and in both cases we obtained three periods during the
time of observation of the stars (1240 days for Kepler-17 and
1400 days for Kepler-63).
5.2. Transit Residuals
The second method adopted in this work consists ofsub-
tracting from the transit lightcurves a modeled light curve of a
star without spots. The result from this subtraction is the
residual. An example of this method is shown in Figure 11 for
the 100th transit of Kepler-17. An excess during the transit is
clearly seen and is due to the presence of spots occulted by the
planet. Next we integrated all residualexcess within ±70°
longitude of the star (delimited by the dashed lines of
Figure 11) thus obtaining another proxy for the stellar activity.
This residual excess resulting from all transits is plotted in
Figure 12and is seen to oscillate during the period of
observation.
A quadratic polynomial fit was also applied to this time
series and subtracted, removing any possible trends. Its LS
periodogram is shown in Figure 13, where a noticeable peak is
seen at 490±100 days (1.35± 0.27 year) for Kepler-17 and
460±40 days (1.27± 0.12 year) for Kepler-63. These
periodicities show a pvalue below the 3σ significance level,
confirming their significance. The value obtained for Kepler-63
is similar to that from the first approach, and corresponds to a
1.27 year cycle. There is also a notable peak at ∼205 days ( f =
0.00485 days−1), but this peak does not appear in the first
approach (neither for spot number or flux deficit), thus we do
not consider it. The three-folded data with the obtained
periodicity is shown in Figure 14 for Kepler-17 and Kepler-
63. On the other hand, the cycle period estimate for Kepler-17
agrees within the uncertainty, as shown in Figure 15. All the
results for the magnetic cycle obtained with the two methods
are listed in Table 4.
6. DISCUSSION
We have estimated the period of the magnetic cycle, Pcycle,
for two active solar-type stars, Kepler-17 and Kepler-63, by
applying two new methods: spot modeling and transit
Figure 14. Activity level data folded three times with the resulting periodicity. Top: Kepler-17 (490 days) and bottom: Kepler-63 (460 days).
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residualexcess. The results obtained from both methods are
presented in Table 4. For Kepler-63, we found the same result
in the different approaches. The other star, Kepler-17, however,
has a Pcycle obtained with the second method that is within the
uncertainty range from the first approach. Considering that, we
confirm that the results in both methods agree with each other
and assure the robustness of the methods.
Next, we compare our results to those stars, with their
magnetic cycle, Pcycle, reported in the literature. The observa-
tional data from Saar & Brandenburg (1999) and Lorente &
Montesinos (2005) are the records of the Ca II H&K emission
fluxes of the stars observed at the Mount Wilson Observatory
and also analyzed by Baliunas et al. (1995). Oláh et al. (2009)
studied multi-decadal variability in a sample of active stars with
photometric and spectroscopic data observed during several
decades. Messina & Guinan (2002) performed long-term
photometric monitoring of solar analogues. Lovis et al.
(2011) took a sample of solar-type stars observed by the
HARPS3 spectrograph and used the magnitude and timescale of
the Ca II H&K variability to identify activity cycles.
Two distinct branches were reported for the cycling stars
(Saar & Brandenburg 1999; Böhm-Vitense 2007): the active
(blue line) and inactive (green line), classified according to
their activity level and number of rotations per cycle (plotted in
Figure 16). The majority of the stars analyzed by Lovis et al.
(2011) fallin the inactive branch, the Sun, however, with its
11 year cycle appears in between the two branches. In Figure 16
we observe the relation between Pcycle (stellar cycle period) and
Prot (stellar rotation period) for all selected samples, first
studied by Baliunas et al. (1996). The vertical dashed line joins
data for the same star (stars with multiple periodicities
detected). Kepler-63 (blue star in Figure 16) is an active star
and in the rotational period–cycle relation follows the trend set
by stars in the active branch. On the other hand, Kepler-17
(blue star) lies close to the inactive stars branch, but shows a
cycle period quite close to the short-period cycle obtained by
Egeland et al. (2015) for the active star HD 30495, of
Pcycle∼1.7 year, Prot = 11 days, and the one analyzed by
Figure 15. Comparison between the peak significance obtained from the first method for the flux deficit (green) and the second method (purple). The frequency peak
obtained in the second method falls inside the uncertainty from the first approach.
Table 4
Magnetic Activity Cycle Periods
Spot Modelling
Transit Residuals
Excess
(Number of Spots) (Spot Flux)
Kepler-17 1.12±0.16 year 1.12±0.13 year 1.35±0.27 year
Kepler-63 1.27±0.16 year 1.27±0.14 year 1.27±0.12 year
Figure 16. Activity cycle periods, Pcycle, vs. stellar rotation period, Prot, for a sample of stars cited in the literature. The dashed vertical lines connect different periods
found for the same stars, i.e.,: stars exhibiting two cycles.
3 High Accuracy Radial velocity Planet Searcher.
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Salabert et al. (2016) for the young solar analog KIC 10644253
(Pcycle∼1.5 year, Prot = 10.91 days).
7. CONCLUSIONS
In the present work we applied two new methods to
investigate the existence of a magnetic cycle: spot modeling
and transit residuals excess. Two active solar-type stars were
analyzed, Kepler-17 (Prot = 11.89 days and age<1.8 Gyr) and
Kepler-63 (Prot = 5.40 days and age = 0.2 Gyr). With the first
method, we obtained Pcycle = 1.12±0.16 year (Kepler-17)
and Pcycle = 1.27±0.16 year (Kepler-63), and for the second
approach: Pcycle = 1.35±0.27 year (Kepler-17) and Pcycle =
1.27±0.12 year (Kepler-63). The results from both methods
agrees with each other, considering that the value found for
Kepler-17 in the second approach falls within the uncertainty of
the first method. Kepler-17 and the solar analogue HD 30495
found by Egeland et al. (2015) have a rotation period of
approximately 11 days, and both show a short-cycle, which is
∼1.7 year for HD 30495. However, this star also shows a long
cycle of ∼12 years, whichagrees well with the active branch.
As observed previously by Böhm-Vitense (2007), some stars
that are located in the active branchcould also show short
cycles falling in the inactive branch. This might be the case for
Kepler-17, whichis also an active star, showing a spotarea
coverage of 6%, much higher than the Sun, where it is less than
1%, and may also have a long cycle periodicity. Unfortunately,
as we are constrained by the period of observation (4 years)
of the Kepler telescope, it is not possible to investigate if
Kepler-17 has a longer cycle. On the other hand, Pcycle of the
young star Kepler-63, fits well within the active stars branch.
Morever, Metcalfe et al. (2010) found a 1.6 year magnetic cycle
for the exoplanet host star ι Horologii observed during 2008
and 2009, whichseems to be in between Kepler-17 and Kepler-
63 in the cycle–rotation relation.
The intensity of a magnetic field is controlled by the dynamo
processand associated with differential rotation. Our analysis
to identify activity cycle periods is essential for a deep
investigation about how stellar dynamos work. Böhm-Vitense
(2007) and Durney et al. (1981) suggest that the two branches
of stars in the –P Prot cycle diagram are possibly ruled by different
kinds of dynamo, exhibiting different ratios for Pcycle/Prot. In
addition, Böhm-Vitense brings up that the active branch can be
driven by a dynamo operating in the near-surface shear layer,
while in the inactive starbranch, the shear layer of the dynamo
is located at the base of the convection zone. This combination
between the analysis of the time variation in the stellar activity
and the stellar rotation periods can also be crucial to determine
the differential rotation rates of the star, which is fundamental
to generate the magnetic field in the stellar interiors. All these
findingsindicate that activity cycles play a key role in
understanding the evolution of stars.
This work has been supported by agrant from the Brazilian
agency FAPESP (#2013/10559-5). Raissa Estrela acknowl-
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